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Résumé
La première partie de cette thèse présente une modélisation des émissions auro-
rales de Jupiter dans l’ultraviolet. Le but de ce travail est de quantifier comment ces
émissions permettent de contraindre l’énergie des électrons qui précipitent dans la
haute atmosphère polaire de la planète. Deux types d’émissions sont étudiés : celle
de la raie Lyman α de l’hydrogène atomique ainsi que celles de H2. Les précipita-
tions d’électrons aurorales sont modélisées à l’aide d’un code de transport cinétique.
Le profil et l’intensité de la raie H Lyα sont obtenus avec un code de transfert ra-
diatif. Des spectres synthétiques des émissions de H2 sont calculés. En étudiant la
variabilité des raies en fonction de l’énergie des électrons nous montrons que seules
des observations à très haute résolution permettront de contraindre fortement les
précipitations d’électrons.
La deuxième partie de cette thèse présente la première modélisation de l’émission
H Lyα d’un Jupiter chaud jamais réalisée. Si elle était détectée, cette raie permettrait
de caractériser l’environnement des planètes extrasolaires. L’émission de l’étoile est
beaucoup plus intense que celle de la planète, ce qui rend la détection de la raie
planétaire très difficile. Les seules estimations de contraste qui avaient été réalisées
jusqu’à présent découlaient d’extrapolations basées sur l’émission de Jupiter. Nous
introduisons ici des outils appropriés au calcul des émissions des Jupiter chauds, en
tenant compte des spécificités de leur haute atmosphère, et notamment leur forte
ionisation et leurs températures qui dépassent les 10 000 K. Nous évaluons l’émission
Lyα de deux Jupiter chauds, en tenant compte de plusieurs sources d’excitation des
particules : les émissions aurorales et thermiques sont calculées, ainsi que l’émission
excitée par le rayonnement de l’étoile. Nous montrons que, dans le cas du Jupiter
chaud HD 209458b, la détection de l’émission planétaire n’est pas possible avec les
instruments actuels. En revanche la raie Lyα du Jupiter chaud HD 189733b semble
pouvoir être détectée avec l’instrument STIS du télescope spatial Hubble.
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Abstract
The first part of this thesis describes a modeling of the auroral emission of Jupiter
in the ultraviolet. The aim of this work is to quantify how these emissions allow to
constrain the energy of the electrons that precipitate in the upper atmosphere of
the planet at polar latitudes. Two kinds of emissions are studied : the one of the
Lyman α line of atomic hydrogen and those of H2. The auroral electron precipitation
is modeled with a kinetic transport code. The H Lyα line profile and intensity
are obtained with a radiative transfer code. Synthetic spectra of H2 emissions are
calculated. By studying the variability of the lines as a function of the energy of the
precipitating electrons, we show that only high resolution observations will allow to
put strong constraints on the electron precipitation.
The second part of this thesis presents the first calculation of the H Lyα emission
of a hot Jupiter ever realized. If it were detected, this line would allow to constrain
the environment of the extrasolar planets. The stars’ emission is much more intense
than that of the planet, which transforms the detection of the planetary line in
a very difficult challenge. Up to now, the only estimations of contrast that have
been realized are based on extrapolations of Jupiter’s emission. Here we present
tools that are adequate to calculate the emission of hot Jupiters. They take into
account the particularities of their atmosphere, like their high ionization degree and
their temperatures that exceed 10, 000 K. We calculate the Lyα emission of two hot
Jupiters, by taking into account the auroral, thermal and dayglow contributions. In
the case of the hot Jupiter HD 209458b, we show that current facilities do not allow
to detect the planetary emission. On the other hand, the detection of the Lyα line
of the planet HD 189733b seems to be within reach of the Hubble Space Telescope.
viii
Notations
Les unités seront signalées entre crochets. La notation T [K] signifie ainsi "tem-
pérature exprimée en Kelvin".
L’indice "s" signifie stellaire, l’indice "p" planétaire.
vitesse de la lumière dans le vide c =299 792 458 m s−1
charge élémentaire e = 1.602× 10−19 C
permittivité du vide 0 = 8.854× 10−12 F m−1
constante de la gravitation G = 6.672× 10−11 N m2 kg−2
constante de Planck ~ = h2pi = 1.055× 10−34 J s
longueur d’onde λ
Lyman α Lyα
constante de Boltzmann kB = 1.381× 10−23 J K−1
masse de l’électron me = 9.110× 10−31 kg
masse de l’atome d’hydrogène mH = 1.673× 10−27 kg
masse de Jupiter MJ = 1.90× 1027 kg
masse de la Terre MT = 5.97× 1024 kg
densité électronique ne
pression P
rayon du soleil R = 6.96× 105 km
rayon de Jupiter RJ = 7.15× 104 km
rayon d’une planète RP
température T
température électronique Te
altitude z
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NOTATIONS
2 NOTATIONS
Introduction
En août 2011, la NASA va envoyer la sonde Juno vers Jupiter. Un des objectifs
de cette mission est de caractériser et d’explorer la structure de la magnétosphère
et de ses aurores. La sonde aura une orbite polaire très elliptique qui l’emmènera
de 1.06 RJ à 39RJ et elle passera dans la région où les particules sont accélérées
avant de précipiter dans l’atmosphère où elles créent les aurores. Elle portera quatre
instruments dédiés à l’étude de la magnétosphère et des aurores : un module qui me-
surera la composition et la distribution des particules (Jovian Auroral Distribution
Experiment, ou JADE) un analyseur de particules énergétiques (Jovian Energetic
Particle Detector Instrument, JEDI), une antenne dipolaire (WAVES) et un spectro-
mètre imageur ultraviolet (Ultraviolet Spectrograph, UVS), dont la bande passante
ira de 70 à 205 nm. Cette mission devrait nous permettre de comprendre les mé-
canismes qui accélèrent les particules énergétiques qui précipitent dans les aurores,
et dans ce but, il est nécessaire de développer des modèles décrivant les aurores jo-
viennes. La première partie de cette thèse présente une étude cherchant à quantifier
comment l’étude des émissions UV des aurores joviennes permet de caractériser les
électrons qui sont à l’origine de ces aurores. Ce travail se base sur deux codes qui ont
déjà fait leurs preuves, un code qui décrit le transport des électrons dans la haute
atmosphère et un code de transfert radiatif, et il introduit un troisième code qui
décrit les émissions de H2.
La deuxième partie de cette thèse se tourne vers les Jupiter chauds. A ce jour,
aucune émission UV d’une exoplanète n’a été détectée. Dans le cas de la raie Lyman
α, l’émission de l’étoile étant bien plus intense que celle de la planète, le contraste
est a priori défavorable à l’observation de l’émission planétaire. Néanmoins, si on
les détectait, les raies planétaires permettraient de caractériser l’environnement des
Jupiter chauds. Dans le but de rechercher si certains systèmes planétaires ne pré-
senteraient pas des conditions favorables à cette détection, nous avons adapté une
partie des outils qui ont été développés pour Jupiter afin de construire un modèle
permettant de calculer l’émission Lyman α des Jupiter chauds. Cette étude est une
première en la matière, jusqu’à présent les émissions des Jupiter chauds étaient es-
timées grâce à des lois d’échelle basées sur le cas de Jupiter, mais personne n’avait
calculé ces émissions en tenant compte des spécificités de l’atmosphère des planètes
extrasolaires.
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Première partie
Emissions aurorales UV de Jupiter
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Chapitre 1
Problématique : caractérisation des
flux d’électrons qui précipitent dans
les aurores de Jupiter
1 Introduction : Jupiter
1.1 Caractéristiques dynamiques
Jupiter est la plus grosse des planètes du système solaire. Elle est composée
principalement d’hydrogène (75%) et de d’hélium (14%). Son rayon équatorial est
RJ ' 71 500 km, soit 11 fois celui de la Terre. Sa masse est 1.90 × 1027 kg, soit
318 fois celle de la Terre. Elle orbite à 5.2 UA du soleil, si bien qu’elle met 11.8
années à effectuer une révolution autour du soleil. Elle est animée d’une rotation
extrêmement rapide : elle met seulement 9 h 55 à faire un tour sur elle-même. La
rotation façonne les nuages et leur donne un aspect de bandes caractéristiques. Son
axe de rotation est incliné de 3.12˚ par rapport à la normale à l’écliptique. Ses quatre
plus gros satellites sont Io (qui orbite à 422 000 km), soit 5.9RJ , Europe (à 671 000
km), Ganymède (à un million de km) et Callisto (à 1.9 millions de km, soit 27RJ ).
A titre de comparaison, la lune est à 63 rayons terrestres de la Terre.
1.2 Structure interne
La structure interne de Jupiter est mal connue. Il s’agit bien sûr d’une planète
gazeuse, cependant l’intensité de son champ de gravité laisse supposer qu’elle a un
noyau solide et dense (Saumon et Guillot, 2004). Mais la composition de ce noyau
est inconnue : s’agit-il de roches (fer et silicates) ou de glaces (eau, méthane, am-
moniac) ? Le noyau serait entouré d’une enveloppe d’hydrogène métallique riche en
hélium. Il est en effet probable que des gouttelettes d’hélium tombent vers l’enve-
loppe et l’enrichissent. A l’extérieur se trouve l’atmosphère pauvre en hélium 1. La
transition entre l’enveloppe interne et l’atmosphère externe s’effectue de manière
continue : la matière devient de moins en moins dense lorsque la pression diminue.
La planète n’a donc pas de surface solide à proprement parler. Par conséquent on
1. L’abondance d’hélium a été mesurée in situ et par spectroscopie depuis le sol
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Figure 1.1 – Tirée de (Encrenaz, 2000) : Structure thermique des planètes
géantes.
recourt à une convention pour définir les altitudes. Par analogie avec la Terre, on
place la référence des altitudes z = 0 km au niveau où la pression vaut 1 bar.
Les mesures montrent que Jupiter émet 1.7 fois plus d’énergie qu’elle n’en reçoit
du Soleil. Elle possède donc une source d’énergie interne. Cette énergie est peut-être
produite par une séparation de phase entre l’hydrogène et l’hélium, mais la question
n’est pas encore totalement élucidée.
1.3 L’atmosphère de Jupiter
Composition. La densité moyenne de Jupiter est 1.31. Sa composition est décrite
dans le tableau 1.1. A basse altitude H2 est le constituant le plus abondant mais il se
dissocie à haute altitude sous l’effet du rayonnement UV et c’est alors l’hydrogène
atomique H qui devient dominant.
Table 1.1 – Abondance relative (en volume) des principaux constituants de l’atmo-
sphère de Jupiter (Williams, 2004)
H2 He CH4 NH3 HD C2H6 H2O
89.8 % 10.2 % 3000 ppm 260 ppm 28 ppm 5.8 ppm 4 ppm
Des produits issus de la photochimie du méthane (C2H6, C3H8, C2H4...) ainsi que
des traces de PH3, CO et GeH4 sont présents dans les basses couches atmosphériques.
Couches atmosphériques. La structure thermique de Jupiter est similaire à celle
de la Terre (voir figure 1.1). La couche atmosphérique la plus basse est la tropo-
sphère, où se trouvent les nuages. Elle est chauffée par une source d’énergie interne
à la planète. La deuxième couche est la stratosphère. La température y croît avec
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l’altitude, grâce à l’absorption du rayonnement UV par l’ozone sur Terre ou le mé-
thane sur Jupiter. Au-dessus se trouve la mésosphère. Sur Terre, la température y
décroît avec l’altitude. (Ce refroidissement est assuré par les émission infrarouges du
dioxyde de carbone.) Dans le cas de Jupiter la mésosphère présente un très faible gra-
dient de température. La température recommence à croître dans la thermosphère,
qui est chauffée grâce au rayonnement solaire ultraviolet extrême. Au-dessus de la
thermosphère, la densité est tellement faible que les collisions entre particules de-
viennent très rares. La hauteur à laquelle le libre parcours moyen d’une particule
est égal à la hauteur d’échelle s’appelle l’exobase, et la région très peu collision-
nelle située au-dessus est l’exosphère. Dans l’exosphère, les particules ayant une
vitesse supérieure à la vitesse d’échappement 2 ont de grandes chances de s’échapper
de l’atmosphère sans subir de collision - si bien sûr leur vitesse est orientée vers le
haut. Bien que le milieu ne soit pas collisionnel, on définit une température exo-
sphérique, qui correspond en réalité à la température au niveau de l’exobase. La
température exosphérique de Jupiter est mal connue. L’interprétation des données
de la sonde Galileo montre qu’à basse latitude elle est proche de 900 K - 940 K
(Perry et al., 1999; Yelle et Miller, 2004). Aucune mesure in situ de température
n’a été réalisée aux latitudes aurorales, où la précipitation de particules dans les
régions aurorales engendre un chauffage de l’atmosphère. Le profil de température
auroral est contraint entre 10−4 et 10−6 bar par les émissions IR des hydrocarbures,
entre 10−5 et 10−8 bar par les émissions UV de H2 et enfin entre 10−6 et 10−10 bar
par les émissions de H+3 dans l’IR (Majeed et al., 2009). La température exosphé-
rique aurorale est estimée grâce à des modèles d’atmosphère : Grodent et al. (2001)
proposent un modèle tenant compte du dépôt d’énergie par les précipitations de
particules chargées dans lequel la température exosphérique est de l’ordre de 1300
K. L’ionosphère est la partie ionisée de l’atmosphère. Le plasma ionosphérique est
principalement produit par photoionisation des particules neutres de l’atmosphère.
Près des pôles magnétiques, l’ionisation des particules se produit aussi par collision
avec les particules chargées qui précipitent depuis la magnétosphère en suivant les
lignes de champ magnétique et qui sont à l’origine des aurores.
Il y a probablement trois couches de nuages dans les profondeurs de Jupiter.
Vers 100 km d’altitude on observe une couche de nuages de glace d’ammoniac qui
réfléchit la lumière visible. En-dessous se trouvent une couche de nuages d’hydrogé-
nosulfure d’ammonium NH4SH et une couche de nuages d’eau qui s’étendent jusqu’à
la stratosphère (Atreya et Wong, 2005).
1.4 Missions spatiales vers Jupiter
Pioneer. Les premières sondes à s’être approchées de Jupiter sont les sondes amé-
ricaines Pioneer 10 et 11, lancées respectivement le 3 mars 1972 et le 5 avril 1973.
Pionner 10 a survolé Jupiter à 130 354 km (1.9 RJ) en décembre 73, Pioneer 11
à 43 000 km (0.6 RJ) en décembre 1974. Leurs instruments ont permis d’étudier
l’atmosphère, le champ magnétique, les lunes et les anneaux. Ces sondes étaient
chargées d’un magnétomètre, d’un analyseur de plasma, d’un détecteur de parti-
2. La vitesse d’échappement est la vitesse à laquelle l’énergie cinétique d’une particule est égale
à son énergie potentielle de gravité : vechap =
√
2GMp/r, où G est la constante de gravitation
universelle, MP la masse de la planète et r la distance entre la particule et le centre de la planète.
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cules chargées, de télescopes, d’un détecteur de micro-météorites, d’un photomètre
UV, d’un radiomètre IR et d’un polarimètre imageur. Les systèmes de télécommuni-
cation radio ont été utilisés dans des expériences d’occultation. Ces sondes ont mis
en évidence l’existence du champ magnétique intense de la planète.
Voyager. Voyager 2 a été lancée le 20 août 1977, quelques jours avant sa soeur
jumelle Voyager 1 le 5 septembre 1977. Ces deux sondes de la NASA sont allées
explorer chacune des planètes géantes du système solaire. Elles ont emporté un
magnétomètre, un détecteur de particules chargées, un analyseur de plasma, un
détecteur d’ondes de plasma, un détecteur de rayons cosmiques, un récepteur d’ondes
radio et un spectromètre UV. Voyager 1 s’est approchée à 349 000 km (5 RJ) de
Jupiter le 5 mars 1979. Voyager 2 est passé à 722 000 km (10 RJ) le 9 juillet 1979.
Ces sondes ont permis de découvrir les anneaux de Jupiter, les éclairs sous la couche
nuageuse mais aussi - et surtout - le volcanisme et Io et le tore de plasma situé au
niveau de l’orbite de ce satellite. Elles ont également découvert les aurores joviennes
dans l’UV, dans la raie Lyman α de H à 121.6 nm et dans les bandes de Lyman et de
Werner de H2 entre 87.5 et 115.0 nm Broadfoot et al. (1979). Elles ont aussi réalisé
des expériences d’occultation radio stellaires qui ont permis d’obtenir des profils de
densité électronique.
Ulysses. La sonde européenne Ulysses (lancée le 6 octobre 1990) a passé 17 jours
près de Jupiter en février 1992, lors d’une manoeuvre qui visait à la mettre en orbite
polaire autour du soleil (Smith et Wenzel, 1993). Ulysses s’est approchée à 378 400
km de la planète (6.3RJ) et a étudié sa magnétosphère. Elle a mesuré la distribution
de vitesse des électrons et des ions. Elle a en particulier traversé le tore de plasma de
Io. Une autre rencontre plus lointaine a été effectuée en février 2004, lors de laquelle
la sonde est passée à 1683 RJ de la planète (0.8 UA).
Galileo. La sonde Galileo a été lancée par la NASA le 18 octobre 1989 (NASA
Planetary Data System, 2008). En chemin, en juillet 1994, elle a eu la chance d’ob-
server l’impact de la comète Schoemacker-Levy 9 dans la planète. Le 7 décembre
1995, elle est devenue la première sonde a être mise en orbite autour de Jupiter.
En juillet 1995, l’orbiteur avait largué une petite sonde qui est venue descendre
dans l’atmosphère de Jupiter à une latitude de 6˚ N, avec une vitesse initiale de 47.4
km/s (Seiff et al., 1997). La charge utile de cette sonde était composée d’accéléro-
mètres, d’un instrument de mesure de la structure atmosphérique, d’un détecteur
de l’abondance d’hélium, d’un radiomètre de flux net, d’un spectromètre de masse,
d’un néphelomètre (pour l’étude des aérosols), de détecteurs de particules énergé-
tiques, d’éclairs, d’ondes radio et d’un instrument de mesure du vent. Le détecteur
de particules énergétiques a mesuré la fonction de distribution des électrons au mi-
lieu de la magnétosphère. La mesure de la décélération de la sonde entre les niveaux
de pression 1 nbar (1028 km) et 175 mbar (35 km) a permis de mesurer des profils de
densité et la température (Seiff et al., 1997). Galileo a également permis d’améliorer
nos connaissances sur la pression, la composition chimique, les caractéristiques des
nuages, la lumière solaire et l’énergie interne de la planète. Les différents appareils
ont acquis des données pendant 58 minutes, pendant une phase de descente de 500
km située entre les niveaux de pression 0.4 et 22 bar (-246 km). Puis la sonde a
10 1. INTRODUCTION : JUPITER
CHAPITRE 1. PROBLÉMATIQUE : CARACTÉRISATION DES FLUX
D’ÉLECTRONS QUI PRÉCIPITENT DANS LES AURORES DE JUPITER
été détruite par la pression lorsqu’elle s’est enfoncée dans les entrailles de la pla-
nète. L’orbiteur a continué ses mesures après la disparition de la sonde d’entrée
atmosphérique : la mission Galileo s’est terminée le 21 septembre 2003, après 34
révolutions autour de la planète. L’orbiteur a été volontairement désintégré en étant
précipité dans Jupiter 3. Malgré l’échec du déploiement de son antenne à haut gain,
qui devait lui permettre de transmettre des données vers la Terre, Galileo nous a
renvoyé 30 gigabits de données. Cette mission a notamment permis la découverte
d’une ceinture de radiation entre la haute atmosphère et les anneaux de Jupiter. Par
ailleurs, de 1995 à 1997, les spectromètres Extreme Ultraviolet Spectrometer (EUVS)
et Ultraviolet Spectrometer (UVS) de l’orbiteur ont observé les aurores joviennes. La
camera Solid State Imaging (SSI) a fait des images des aurores dans le visible avec
une bonne résolution spatiale : moins de 50 km par pixel.
Cassini. En 2000, lors de son voyage vers Saturne, la sonde Cassini, qui avait été
lancée par la NASA, l’ESA et l’agence spatiale italienne, est passé à côté de la planète
et a enregistré des images de Jupiter à haute résolution (mais pas particulièrement
des aurores...). A cette époque, Galileo fonctionnait encore. Fait remarquable, il y
avait donc simultanément deux sondes dans l’environnement de Jupiter.
New Horizons. En février 2007, le sonde américaine New Horizons, en chemin
pour Pluton, est passée à 2.5 millions de km de Jupiter. Avec des images d’une
résolution de 15 km, elle a permis d’étudier le volcanisme de Io. Elle a également
étudié les éclairs près des pôles de Jupiter et les particules dans la queue de sa
magnétosphère.
Futures missions. La prochaine sonde à partir pour Jupiter a été citée plus haut :
ce sera la sonde Juno de la NASA, lancée le 5 août 2011. Cette sonde atteindra une
orbite polaire jovienne en août 2016 et étudiera le champ de gravité, le champ ma-
gnétique et la structure atmosphérique de la planète. Elle emportera un spectromètre
UV dont les données seront fondamentales pour l’étude des aurores.
Le projet Europa Jupiter System mission (EJSM) commun à l’ESA, la NASA
et la JAXA envisageait d’envoyer un ensemble de sondes vers Jupiter : un orbiteur
européen appelé Laplace (ou encore JGO pour Jupiter Ganymede Orbiter) en orbite
polaire autour de Ganymède, un orbiteur américain autour d’Europe et une sonde
japonaise qui étudierait la magnétosphère. Mais la NASA s’est retirée du projet,
faute de moyens. Deux contraintes rendent le budget de la mission extrêmement
élevé : la sonde doit être capable de résister aux fortes radiations de la magnétosphère
de Jupiter, et elle doit être stérilisée à 130˚ pour éviter de contaminer l’atmosphère
d’Europe. Quant à la partie japonaise, on peut avoir de grosses interrogations sur
son sort au vu de la situation actuelle du Japon. On peut être un peu plus optimiste
en ce qui concerne le destin de l’orbiteur européen autour de Ganymède. C’est une
des trois missions de classe L (Large) faisant partie du programme Cosmic-Vision
2015-2025 de l’ESA, et dont une seule sera retenue et lancée en 2020. Ses deux
concurrents sont IXO (International X-ray Observatory), un télescope X de 3.3 m
dédié à la cosmologie et LISA (Laser Interferometer Space Antenna), un ensemble
3. On voulait éviter qu’il ne contamine un satellite jovien avec des bactéries en provenance de
la Terre.
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Figure 1.2 – Coupe de la magnétosphère terrestre en trois dimensions. D’après M.
Kivelson et C.T. Russel, Introduction to Space Physics, Cambridge University Press.
de trois télescopes volant en formation pour détecter des ondes gravitationnelles
par interférométrie. Pour tenir compte du fait que la sonde de la NASA ne sera
vraisemblablement pas lancée, les objectifs de la mission européenne JGO doivent
être redéfinis. Néanmoins, comme elle s’intéressera à Ganymède, il est important
dès maintenant de faire des études préalables afin de choisir les instruments et de
définir leur cahier des charges. C’est pourquoi depuis peu notre équipe s’intéresse à
l’effet de la photoabsorption sur l’atmosphère de Ganymède, et a réalisé une étude
afin de calculer les émission de cette atmosphère dans le visible et dans l’UV (voir
dans l’annexe 3 le manuscrit d’un article soumis à Astronomy & Astrophysics).
2 Les aurores de Jupiter
Les aurores de Jupiter ont été découvertes en 1979 par la sonde Voyager 1, dans
l’extrême UV Broadfoot et al. (1979). Le rayonnement UV des aurores joviennes est
émis par les atomes et molécules d’hydrogène présents dans la haute atmosphère de
la planète. Contrairement aux aurores terrestres, celles de Jupiter sont permanentes.
2.1 Les aurores terrestres
La magnétosphère terrestre. La magnétosphère est la zone entourant la pla-
nète dans laquelle le champ magnétique planétaire domine le champ magnétique
interplanétaire. Au premier ordre, le champ magnétique de la Terre est dipolaire.
Cependant le vent solaire déforme les lignes de champ : il les comprime en amont
de la planète et les étire côté nuit, en aval de la Terre (voir figure 1.2). La zone
située entre les lignes de champ qui se referment côté jour et celles qui s’étirent côté
nuit forme les cornets polaires. Les lignes de champ y sont ouvertes sur le milieu
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interplanétaire. La limite de la magnétosphère se nomme la magnétopause. Elle
est définie comme la zone où la pression dynamique du vent solaire est égale à la
pression magnétique de la Terre.
La magnétosphère se comprime lorsque le vent solaire est intense et se dilate
lorsqu’il est faible. La position de la magnétospause varie ainsi entre 6 et 13 rayons
terrestres en direction du soleil. Côté nuit, la magnétosphère s’étend sur plusieurs
dizaines des rayons terrestres, et sur les côtés sur une quinzaine de rayons terrestres
(Lilensten et Bornarel, 2001).
Le plasma magnétosphérique. A l’origine des aurores terrestres se trouve le
vent solaire. Lorsqu’il arrive au voisinage de la Terre, celui-ci rencontre l’obstacle de
la magnétosphère : en présence du champ magnétique terrestre ~B, les particules de
vitesse v et de charge q sont déviées par la force de Lorentz en q~v× ~B. Les électrons
sont ainsi déviés vers le côté aube et les ions vers le côté crépuscule. Cependant le
bouclier formé par la magnétopause n’est pas imperméable ; une partie du plasma
du vent solaire pénètre à l’intérieur de la magnétosphère. Trois processus permettent
la pénétration du plasma : la reconnexion des lignes de champ magnétique du vent
solaire et du champ magnétique terrestre côté jour, la pénétration par les cornets
polaires 4 et enfin la pénétration du plasma qui longe la queue de la magnétosphère.
En ce qui concerne la reconnexion des lignes de champ côté jour, elle se produit
lorsque la composante verticale du champ magnétique du vent solaire est dirigé vers
le sud. Elle est alors opposée à celle du champ terrestre. Dans cette configuration,
il se crée du côté jour de la magnétosphère un point où la composante verticale du
champ s’annule. Les lignes de champ interplanétaire et planétaire s’y reconnectent.
Les lignes reconnectées sont ensuite poussées vers le côté nuit par le vent solaire, et
elles y emmènent le plasma qui leur est lié.
L’échappement de l’ionosphère constitue une autre source de plasma pour la
magnétosphère terrestre. Il fournit environ 50 % du plasma magnétosphérique 5.
La majorité du plasma contenu dans la magnétosphère se trouve dans le feuillet
de plasma. Celui-ci est centré sur le plan équatorial, en aval de la planète. Il est
large de 3 à 7 rayons terrestres (Lilensten et Bornarel, 2001).
Précipitation des particules dans l’atmosphère terrestre. Les ions magné-
tosphériques sont attirés par les électrons qui s’écoulent à la surface de la magné-
topause, du côté de l’aube. Les électrons magnétosphériques sont, eux, attirés du
côté du crépuscule. Cette séparation de charges crée un champ électrique (dit de
convection) dans le feuillet de plasma, dirigé du côté aube vers le côté crépuscule.
En présence de ce champ ~E et du champ magnétique terrestre ~B (dirigé vers le nord
dans le plan équatorial), les particules chargées acquièrent une vitesse ~v = ~E ×
~B
B2
(Hurtaud, 2007). Les particules sont ainsi ramenées vers la planète le long des lignes
de champ magnétique, qui les guident vers les hautes latitudes terrestres. Des diffé-
4. Une petite partie du plasma qui pénètre dans les cornets polaires précipite vers les pôles mais
la majorité va se stocker dans le feuillet de plasma.
5. Le vent solaire contribue également à remplir de plasma les magnétosphère de Jupiter et de
Saturne, mais il ne représente là aussi qu’une source partielle, qui est complétée par l’échappement
des ionosphères et exosphères des planètes et de leurs satellites.
2. LES AURORES DE JUPITER 13
CHAPITRE 1. PROBLÉMATIQUE : CARACTÉRISATION DES FLUX
D’ÉLECTRONS QUI PRÉCIPITENT DANS LES AURORES DE JUPITER
rences de potentiel sont susceptibles de les accélérer le long de ce trajet, ce qui leur
permet ensuite de précipiter dans l’atmosphère à haute latitude. Là, elles entrent en
collision avec les particules atmosphériques, et peuvent ainsi exciter ou ioniser ces
dernières. La désexcitation des particules atmosphériques peut s’effectuer de ma-
nière radiative : ainsi sont émis les photons des aurores. En particulier, les atomes
d’oxygène excités par les précipitations d’électrons et de protons émettent les raies
vertes et rouges caractéristiques des aurores polaires terrestres.
Certains processus de déstabilisation déclenchent également des précipitations
de particules beaucoup plus sporadiques.
Lorsque les lignes de champ issues d’une reconnexion du côté jour arrivent dans
la queue de la magnétosphère, elles s’étirent et donnent lieu à de nouvelles recon-
nexions. Une partie de l’énergie libérée est convertie en énergie cinétique : des bulles
de plasma sont ainsi renvoyées vers la Terre le long des lignes de champ magnétique.
Elles produisent alors des sous-orages magnétiques, dont l’échelle de temps ca-
ractéristique est de l’ordre d’une heure.
Près des pôles, le champ magnétique devient plus intense, et les particules ayant
un grand angle d’attaque subissent des effets de miroir magnétique 6. La plupart
du temps, seuls les électrons ont un angle d’attaque suffisamment faible pour arriver
à passer dans le cône de pertes et à descendre dans l’atmosphère 7.
En ce qui concerne les ions, ils peuvent être déstabilisés lors d’orages magné-
tiques 8, qui résultent d’une compression adiabatique des lignes de champ magné-
tique. Ceci se produit en période de forte activité solaire, lorsque le vent solaire
comprime la magnétosphère. Les orages magnétiques produisent des aurores plus
diffuses et situées à plus basses latitudes que celles engendrées par des précipita-
tions d’électrons. Leur échelle de temps caractéristique est de quelques jours.
Des aurores de protons se produisent également, principalement du côté jour,
lorsque les ions du vent solaire pénètrent dans l’atmosphère en passant par les cornets
polaires.
6. Le moment magnétique d’une particule qui tourne autour d’une ligne de champ magnétique
est µ =
1
2mv
2
⊥
B
. Ce moment est un invariant, si bien que v⊥ augmente dans les régions où B
augmente. Si aucun travail n’est fourni par des forces extérieures, l’énergie cinétique des particules
se conserve. La composante de la vitesse parallèle au champ magnétique doit donc diminuer. Elle
peut même aller jusqu’à s’annuler, et les particules peuvent alors être réfléchies sur le "miroir
magnétique" et repartir dans l’autre sens. Les particules dont la composante de la vitesse parallèle
au champ magnétique est importante (i.e. les particules ayant un angle d’attaque faible) arrivent
à pénétrer dans des zones où le champ est plus fort.
7. Un faible angle d’attaque est obtenu notamment dans le cas où la composante de la vitesse
parallèle au champ magnétique augmente, alors que la composante perpendiculaire reste constante.
Or les protons sont 1836 fois plus lourds que les électrons. Sous une même différence de potentiel,
leur vitesse augmente donc
√
1836 fois moins que celle des électrons. Notons qu’un autre processus
qui peut modifier l’angle d’attaque des particules et les faire passer dans le cône de pertes est
leur interaction avec une onde de plasma. On parle alors de phénomène de diffusion de l’angle
d’attaque.
8. Ce phénomène est spécifique à la Terre, il n’existe pas de processus similaire sur les autres
planètes.
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Figure 1.3 – L’ovale auroral sud de la Terre photographié par les satellite Imager for
Magnetopause-to-Aurora Global Exploration (IMAGE) de la NASA le 11 septembre
2005, quatre jours après une forte éruption solaire. (Crédits : NASA)
2.2 Origine des précipitation aurorales de Jupiter
Le champ magnétique de Jupiter
Jupiter a un champ magnétique globalement très intense, globalement dipolaire.
Le moment du dipole est 20 000 fois plus élevé que celui de la Terre, il atteint
1.5×1020 T m−3 (Russel, 1993). La planète a donc une magnétosphère très étendue,
qui peut s’étendre jusqu’à l’orbite de Saturne en aval de la planète lorsque le vent
solaire est faible 9, et qui s’étend entre 45 et 90 RJ au point subsolaire, en fonction
des variations de la pression du vent solaire, qui varie entre quelques dizaines et
quelques centaines de nPa (Cowley et al., 2007). Elle a les mêmes caractéristiques
générales que celles de la Terre et de Saturne : elle s’étire en aval du soleil sous l’effet
de la pression du vent solaire et côté nuit elle comporte un feuillet de plasma dans le
plan équatorial (voir figure 1.4). Une particularité de la magnétosphère de Jupiter
est la présence d’un disque de plasma dans le plan équatorial. Celui-ci résulte de la
diffusion centrifuge du tore de plasma créé par le satellite Io (voir plus loin).
Le champ magnétique de Jupiter est créé par un effet dynamo, probablement
lié aux mouvements de l’hydrogène qui se retrouve dans un état métallique liquide
dans les zones à très haute pression du coeur de la planète. Ces mouvements sont
en partie alimentés par la rotation rapide de la planète. Cependant les harmoniques
multipolaires du champ sont plus développées que sur Terre, ce qui pourrait être
le signe que la dynamo se produit dans des zones plus superficielles que sur Terre
(Russel, 1993). L’axe du dipole est incliné de 10˚par rapport à l’axe de rotation
de la planète, et, contrairement au cas terrestre, le pôle Nord magnétique est dans
l’hémisphère nord. Cela a pour conséquence que les courants magnétosphériques
circulent dans le sens inverse des courants terrestres (Kivelson, 2005) (voir figure
9. C’était le cas pendant le passage de la sonde Voyager 2 : celle-ci a croisé la queue de la
magnétosphère à 7000 RJ de la planète (Khurana et al., 2004).
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Figure 4. Noon-midnight cut of the Jovian magnetosphere (courtesy of Steve Bartlett and Fran
Bagenal, 2004).
the ionosphere to the magnetosphere cause the plasma to rotate at the angular speed
of the central planet, a pattern referred to as corotation. Concurrently, flow patterns
imposed by magnetic reconnection with the solar wind can result in sunward flows
through much of the equatorial magnetosphere (Dungey, 1961). A flow stagnation
point can then develop where the rotational flow opposes that imposed by the solar
wind. The distance at which this occurs establishes another important length scale
for a magnetosphere. That distance (Rstag) can be determined (Wolf, 1995) from
Rstag =
(
!pB0R3p/E
)1/2
Rstag ≈
(
!pB0R3p/0.1VSWBSW
)1/2
(10)
where !p is the angular velocity of the planet, B0 is the surface magnetic field at
the equator of the planet, Rp is the planetary radius, and E is the average cross-
magnetosphere electric field. We approximate E as 0.1VSW × BSW in terms of the
solar wind speed VSW ≈ 400 km/s and the magnetic field at the distance of the
planet, BSW.
For Jupiter and Saturn, rotational stresses dominate the effects of the solar wind
(Rstag # Rmp), whereas at Earth, Rstag < Rmp and solar wind control becomes
critical. At Jupiter, the effects of rotation are particularly notable in the region
referred to as the middle magnetosphere (Smith et al., 1976). In Jupiter’s middle
magnetosphere the field lines are stretched radially, as contrasted with the relatively
dipolar configuration typical of Earth inward of roughly Rmp (compare the noon-
midnight magnetic structure in Figure 3 with Figure 4).
Figure 1.4 – Schéma tiré de Kivelson (2005) : Coupe selon l’axe midi-minuit
de la magnétosphère de Jupiter.
1.5). Du fait de la non-dipolarité du champ, la distance entre les pôles magnétique
et géographique est plus importante au nord qu’au sud, si bien que depuis la Terre
nous avons une vision plus complèt des aurores nord que de celles au sud (Nichols
et al., 2009).
Origine des aurores joviennes.
Interaction entre la magnétosphère jovienne et le vent solaire. Comme
dans le cas de la Terre, des particules sont injectées dans la magnétosphère jovienne
lors de son interaction avec le vent solaire. Cependant ce n’est pas le vent solaire
qui constitue la source principale de plasma à l’origine des aurores de Jupiter. A 5.2
unités astronomiques du soleil, il est très dilué et injecte moins de 100 kg de plasma
par seconde dans la magnétosphère (Khurana et al., 2004), ce qui ne suffit pas à
expliquer la forte intensité des aurores joviennes.
Le satellite Io. Le plasma qui précipite dans les aurores de Jupiter vient essen-
tiellement d’une source localisée dans la magnétosphère de la planète : le satellite
galiléen Io. Celui-ci est très proche de la planète, à seulement 6 RJ . Il présente
toujours la même face à Jupiter mais il es en résonance 4 : 2 : 1 avec Europe et
Ganymède. Il subit des forces de marée importantes de la part de la planète et des
satellites. Ces forces déforment fortement sa surface ; l’amplitude des déformations
atteint vraisemblablement une centaine de mètres. Cela produit d’énormes frictions
à l’intérieur du satellite et la chaleur qui en résulte fait fondre une partie du man-
16 2. LES AURORES DE JUPITER
CHAPITRE 1. PROBLÉMATIQUE : CARACTÉRISATION DES FLUX
D’ÉLECTRONS QUI PRÉCIPITENT DANS LES AURORES DE JUPITER
sphere, though the issue remains open of how this power
can be globally redistributed from the polar region where it
is deposited. The power transferred to the magnetosphere by
the current system is found to be !300 TW in the two
models, most of which occurs on closed field lines.
[38] On the topic of discrete auroras produced by field-
aligned accelerated electrons, we noted above that the
model contains two rings of upward field-aligned current,
one occurring at the boundary of open field lines, the other
at the equatorward boundary of the region of subcorotating
flow mapping to the middle magnetosphere. The field-
aligned current densities in the model are comparable in
these two regions, peaking at a few tenths of a mA m"2
(compared with !0.05 mA m"2 in the downward current
regions in the outer magnetosphere and open field region),
resulting from the fact that though the total current carried in
the middle magnetosphere is significantly larger than at the
open field boundary, it is also significantly wider in latitude.
These upward current densities require field-aligned accel-
eration of magnetospheric electrons in all cases, whether
carried by magnetosheath or outer magnetosphere electrons
at the open field boundary or by hot tenuous electrons in the
middle magnetosphere. Discrete auroras are thus expected
in both regions, though being dominated in terms of total
precipitating electron power by the middle magnetosphere.
The total power deposited by precipitating accelerated
!50–100 keV electrons in the middle magnetosphere
region is found to be !2–4 TW per hemisphere, the higher
value corresponding to the lower angular velocity model
possibly representing a more expanded magnetosphere.
These values are comparable to the electron input powers
deduced from auroral observations, and are at least two
orders of magnitude less than the ‘‘Joule heating’’ values
quoted above. The total power deposited by !5–10 keV
electrons in the open field boundary region (!10–150 GW)
is then estimated to be one to two orders of magnitude less
than for the middle magnetosphere, with the higher value
now corresponding to the higher angular velocity model
possibly representing a more compressed magnetosphere.
These values are somewhat smaller than the !500 GW
deduced from auroral observations poleward of the main
oval, such that our model provides only a partial explana-
tion of these emissions. These precipitating discrete auroral
electron powers do not include, of course, the possibility of
further significant electron energy input to the atmosphere
from broadly distributed ‘‘diffuse’’ electron precipitation,
due to electron pitch-angle scattering from the trapped hot
populations on closed field lines.
[39] It is of interest briefly to compare these results with
those obtained from the related Saturn model described
previously by Cowley et al. [2004b]. In this case the radial
distance of the ionosphere is similar to Jupiter, as are the
planetary and plasma angular velocities. However, the iono-
spheric magnetic field strength is a factor of !20 smaller at
Saturn, while the estimated effective Pedersen conductivity
is !5 times larger. These factors then combine to produce
ionospheric currents which are overall a factor of !5 times
smaller at Saturn than at Jupiter, while the powers trans-
ferred to upper atmospheric heating and to the magneto-
sphere are around two orders of magnitude less (!4 and
!8 TW, respectively). The Saturn model also produces two
rings of upward field-aligned current, one associated with
the open-closed field line boundary and the other with the
middle magnetosphere, as in the Jupiter model presented
here. In the Saturn model, however, the current densities are
very asymmetrical, with the current density in the ring at the
open field boundary being comparable to that in our Jupiter
model, a few tenths of a mA m"2, while that mapping to the
middle magnetosphere is much less, !10 nA m"2, due to
the broad region of the ionosphere to which it maps.
Consequently, field-aligned acceleration of magnetospheric
electrons is required only at the open field boundary in this
case, and not in the middle magnetosphere, such that
discrete auroras will be dominated by the solar wind
interaction. Again, this does not preclude the possibility
of additional broadly distributed diffuse electron precipita-
tion from hot trapped magnetospheric electrons on closed
field lines.
[40] Finally, we have also presented a development of the
Jupiter model in which precipitation-induced modification
of the ionospheric conductance is included in the current
continuity description, based on the modeling results of
Millward et al. [2002]. We have shown that this has the
effect of spreading the upward field-aligned current on
closed field lines at the open field boundary, thereby
reducing both the energy flux and the total power of
precipitating accelerated outer magnetosphere electrons. In
the middle magnetosphere, however, it has the effect of
concentrating the upward field-aligned current in the equa-
torward region of the middle magnetosphere (in agreement
with the effect found previously by Nichols and Cowley
[2004]), thus somewhat increasing both the electron energy
flux in this region and the total precipitating electron power.
[41] Acknowledgments. This work was partly funded by INTAS
grant 03-51-3922. Work at Leicester was also supported by PPARC grant
PPA/G/O/2003/00013. EJB was supported by PPARC Postdoctoral Fellow-
ship PPA/P/S/2002/00168. Work at INP Moscow was supported by the
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Figure 9. Sketch of the magnetosphere-ionosphere cou-
pling current system in the Jovian magnetosphere in a cross
section through the noon-midnight meridian, as implied by
the model developed here. The solid lines with arrows
represent magnetic field lines, while the dashed lines with
arrows represent the direction of current flow. The Sun is to
the left in this diagram, and north is upward.
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Figure 1.5 – Tirée de Cowley et al. (2005) : Le système de courants couplant la
magnétosphère et l’ionosphère de Jupiter, selon une vue en coupe passant par le méri-
dien midi-minuit. Les traits pleins représentent le champ magnétique et les p i tillés
représentent la direction des courants. Le soleil est sur la gauche et le nord est vers le
haut.
teau et du noyau et alimente un volcanisme très actif. Les éruptions éjectent chaque
seconde une tonne de matériau vers l’espace, principalement du soufre, de l’oxygène,
des dérivés chlorés, du sodium et du potassium (Kivelson, 2005). La sonde New Ho-
rizons a fourni de très belles images de panaches volcaniques s’élevant à plusieurs
centaines de kilomètres au-dessus de la surface (figure 1.6).
Après leur éjection, les matériaux volcaniques sont dissociés et ionisés par e
rayonnement solaire UV, et se séparent en ions et électrons. Ils forment un tore de
plasma au niveau e l’orbite de Io (voir figure 1.7). Ce plasma est majorita rement
composé de S+, O+, S2+, O2+, SO+2 et d’alcalins Na+, K+, Cl+ et Cl2+ (Postberg
et al., 2006). Le plasma est entraîné en rotatio par le champ magnétique dans
lequel, selon l’approximation e la MHD idéal , il est "gelé" 10. Io tourne alors plus
lentement que le plasma : un calcul élémentaire des vitess s de rotation montre que
la vitesse relative vaut 56 km/s. Il se crée donc un champ électrique de convection
qui accélère le plasma, et forme un anneau de courant autour de Jupiter. Ce plasma
diffuse vers l’extérieur de la magnétosphère sous l’effet de la force centrifuge et
du gradient de pression, si bien qu’il forme un disque (ou feuillet) de plasma qui
s’étend bien au-delà de l’orbite de Io. Notons que ce disque étire les lignes de champ
magnétique côté nuit, mais aussi côté jour 11, comme le montrent les figures 1.4 et
10. Comme le tor de plasma ga d une direction constante par r pport à l direction du champ
magnétique, qui est incliné de 10˚ par rapport à l’axe de rot tion de la planète, le plan du tore
oscille autour du plan contenant l’équateur de la planète. Voir l’animation de John Spencer sur
http ://www.boulder.swri.edu/∼spencer/digipics.html
11. Dans le cas de la Terre, les lignes de champ magnétique ne sont pas étirées du côté jour, elles
le sont seulement du côté nuit.
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Figure 1.6 – Io vue par le Long Range Reconnaissance Imager (LORRI) de New
Horizons le 27 février 2007. Dans la direction de 11 heures se trouve le panache de
290 km du volcan Tvashtar. Dans la direction de 9 heures s’élève le jet du volcan
Prométhée. Côté nuit, les éjectas du volcan Masubi s’élèvent suffisamment haut pour
être éclairés par le soleil. Crédits : NASA/Johns Hopkins University Applied Physics
Laboratory/Southwest Research Institute
Figure 1.7 – Vue d’artiste de la magnétosphère de Jupiter. (Image créée par John
Spencer). Les lignes de champ magnétique sont en bleu, le tore de plasma de Io en
rouge, son tube de flux en vert et le nuage de sodium neutre entourant le satellite en
jaune. On remarque aussi Europe, Ganymède et Callisto.
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1.5.
Contribution du plasma ionosphérique. Notons que, comme dans le cas de la
Terre, l’échappement de particules ionosphériques constitue une source de plasma
pour la magnétosphère. Dans le cas de Jupiter, des ions H+ et H+2 sont ainsi injectés
dans la magnétosphère, mais cet apport de plasma est plus faible que ceux liées à
Io et au vent solaire, puisqu’il est de l’ordre de 20 kg par seconde (Khurana et al.,
2004).
Accélération des particules. Le système de courants présent dans la magné-
tosphère est schématisé sur la figure 1.5. Le courant part de l’ionosphère polaire
de la planète vers la colatitude de 16˚ , il suit les lignes de champ magnétique qui
descendent vers le feuillet de plasma équatorial puis il retourne se fermer dans l’iono-
sphère en suivant des lignes de champ situées plus à l’extérieur de la magnétosphère.
Le courant centrifuge ~j présent dans le feuillet de plasma est associé à une force ~j× ~B
dirigée dans le sens de la rotation de la planète. Ceci accélère le plasma et lui permet
de rester en corotation avec la planète jusqu’à environ 25RJ . Les lignes de courant
passant par la frontière de la zone de corotation portent un courant particulièrement
intense, qui fournit les précipitations de particules à l’origine des ovales principaux
observés dans les aurores de Jupiter. Le courant associé à ces aurores est porté par
des électrons qui descendent dans l’ionosphère. Les électrons sont accélérés par des
différences de potentiel de l’ordre de 100 kV présentes le long des lignes de champ
entre le plan équatorial et l’ionosphère, à des altitudes supérieures à 3 ou 4 RJ
(Cowley et Bunce, 2001).
Ces électrons font entrer une énergie considérable dans l’atmosphère de la pla-
nète, de l’ordre de 1013 à 1014 W (Perry et al., 1999) (à comparer aux 1011 W ca-
ractéristiques des aurores terrestres en période de faible activité 12). L’énergie qu’ils
apportent provoque des réactions chimiques (la composition de l’atmosphère auro-
rale diffère de celle à basse latitude), du chauffage (l’atmosphère aurorale est plus
chaude que celle à basse latitude)... et des émissions lumineuses.
Importance du vent solaire. Même s’il n’est pas la source principale du plasma
qui précipite dans les aurores, le vent solaire joue néanmoins un rôle dans le déclen-
chement des évènement auroraux intenses. Des mesures coordonnées radio, extrême
UV et plasma des sondes Cassini et Galileo ont permis de montrer que des chocs
interplanétaires portés par le vent solaire compriment la magnétosphère juste avant
une intensification des émissions aurorales UV (Gurnett et al., 2002). Un scénario
possible est que la modification des lignes de champ magnétique lors de la compres-
sion de la magnétosphère provoque des courants et accélère des particules chargées,
dont une partie précipite dans l’atmosphère et vient augmenter l’intensité des les au-
rores. Ceci est néanmoins contesté, selon une autre théorie (Cowley et Bunce, 2001),
une compression de la magnétosphère fait augmenter la vitesse azimuthale des parti-
cules (afin de conserver le moment cinétique total) et les particules sont donc moins
susceptibles de précipiter le long des lignes de champ magnétique... L’interaction
12. Les aurores terrestres ont une forte dynamique : la puissance qui y est impliquée peut varier
entre 1011 et 1014 W.
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entre le vent solaire et les aurores joviennes est donc loin d’être comprise. Les ob-
servations les plus récentes semblent néanmoins montrer que les chocs portés par
le vent solaire ont un impact différent sur les différentes régions aurorales (décrites
ci-après) (Nichols et al., 2009; Echer et al., 2010).
2.3 Morphologie des aurores
Des observations ultérieures à celles des sondes Voyager, notamment celles de
HST, ont permis d’observer la morphologie des aurores de Jupiter. Prangé et al.
(1998) ont été les premiers à analyser les différentes structures des aurores dans
l’UV lointain. On peut distinguer différentes régions aurorales, dont les intensités
varient indépendamment les unes des autres (Nichols et al., 2009; Pallier, 2000). Je
décris ici les principales structures observables dans l’UV lointain.
Ovales principaux Les émissions les plus intenses forment les "ovales principaux"
situés autour des pôles magnétiques de la planète. Les ovales font environ mille
kilomètres de large (ce qui représente un degré de latitude) (Cowley et Bunce, 2001;
Pallier et Prangé, 2001). Depuis la Terre, un ovale principal est visible sous un angle
de ∼ 12′′.
Ces structures sont relativement stables dans le temps. Dans l’UV lointain leur
intensité varie entre quelques centaines de kR 13 et 2 MR selon Prangé et al. (1998),
ou encore entre 50 et 500 kR selon Grodent et al. (2003a). Leurs variations se
produisent sur des échelles de temps relativement longues, de quelques dizaines de
minutes à quelques heures. Les électrons qui excitent les ovales principaux sont
issus des courants magnétosphériques portés par les lignes de champ magnétique
qui traversent le plan équatorial de la planète vers 25 RJ , à la frontière de la zone
de corotation.
Emissions polaires. A l’intérieur de l’ovale principal nord on observe des émis-
sions intenses beaucoup plus variables, appelées "émissions transpolaires". En
particulier, deux ovales secondaires sont identifiés, ayant une intensité d’un cin-
quième à un tiers de celle des ovales principaux, ainsi que d’autres structures en
forme d’arc. Les émissions transpolaires peuvent varier sur des échelles de temps de
quelques dizaines de secondes Grodent et al. (2003a); Waite et al. (2001). La vitesse
des variations semble indiquer qu’elles ne sont pas liées au vent solaire, dont les
variations sont beaucoup plus lentes (Grodent et al., 2003b; Delamere et Bagenal,
2010). Le nom d’"émissions transpolaires" a été donné par analogie avec les émissions
transpolaires observées sur Terre, mais l’analogie est finalement assez malheureuse :
Pallier et Prangé (2001) ont montré que les émissions transpolaires sont reliées à
des lignes de champ qui se referment dans la magnétosphère lointaine, alors que sur
Terre, les émissions transpolaires se produisent à la base des cornets polaires, au
pied de lignes de champ magnétiques ouvertes sur le milieu interplanétaire.
L’intérieur des ovales principaux contient des émissions diffuses beaucoup plus
faibles, localisées dans la région de l’après-midi, dont l’intensité est de l’ordre d’une
dizaine à une centaine de kR (Prangé et al., 1998).
13. Un Rayleigh est l’intensité d’une source étendue qui émet de manière isotrope 106 photons
par cm2 et par seconde. Ceci correspond à l’émission d’environ 79577 photons cm−2 s−1 sr−1.
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Dans les régions polaires nord et sud, un point aussi brillant que l’ovale principal
mais situé à proximité de l’ovale secondaire le plus interne et restant proche de
l’heure locale de midi a été observé dans l’UV lointain, et interprété comme la
base du cornet polaire (Pallier et Prangé, 2001, 2004). La mesure de rapports de
couleur dans le spectre de ces émissions montre qu’elles sont associées à des particules
qui pénètrent très profondément dans l’atmosphère, et sont vraisemblablement les
précipitations les plus énergétiques de la région aurorale.
Une autre interprétation des structures des émissions observées à l’intérieur des
ovales principaux est proposée par Grodent et al. (2003b). Ils distinguent une région
sombre, en forme de croissant, côté matin, dont l’intensité est de quelques dizaines
de kR. Cette région serait associée à des flux d’électrons qui s’éloignent de la planète.
Ils identifient également une région active adjacente à l’ovale principale, au-
tour de l’heure locale de midi. Cette zone contient des structures stables en forme
d’arc mais présente aussi des émissions qui s’allument de manière très soudaine, et
peuvent atteindre plusieurs centaines de kR. Celles-ci pourraient être reliées à des
reconnexions avec le champ magnétique interplanétaire du côté jour de la magnéto-
sphère.
Enfin, une zone dite "tourbillonnaire" (swirl region) est identifiée au centre de
la région polaire. Cette zone contient des structures turbulentes dont l’intensité varie
entre 0 et 200 kR. Elle est interprétée comme la base de lignes de champ magnétique
ouvertes.
Empreintes des satellites galliléens. A la base des lignes de champ magnétique
qui passent par les satellites galiléens, on observe des émissions qui sont (par ordre
d’intensité décroissante) les "empreintes" de Io, Ganymède et Europe. Elles sont
étudiées dans Clarke et al. (2002); Wannawichian et al. (2010). L’interaction entre
ces satellites conducteurs et le champ magnétique de Jupiter accélère de grandes
quantités de plasma le long des lignes de champ magnétique qui relient les satellites
à Jupiter 14 et crée ces émissions très localisées à la surface de la planète. Des parti-
cules chargées issues de l’ionosphère de Io sont captées directement par les lignes de
champ magnétique de Jupiter et forment une ceinture de radiation perpendiculaire
à l’équateur, le long de laquelle elles sont accélérées par une onde d’Alfvén (Saur,
2004). A proximité de la planète, le champ magnétique devient plus intense et la
majeure partie des particules est réfléchie sur ce miroir magnétique. Cependant à
chaque réflexion une partie d’entre elles précipite sur Jupiter, à la base du tube
de flux magnétique de Io, où elles créent une aurore permanente, qui est visible sur
l’image de la figure 1.8, sous forme d’un point très intense suivi d’une queue brillante.
Les courants reliant Io à Jupiter sont schématisés sur la figure 1.8. L’empreinte de Io
émet plusieurs centaines de kiloRayleighs entre 115 et 170 nm, environ dix fois plus
que Ganymède et Europe. L’empreinte de Callisto n’a jamais été observée. Le tube
de flux de ce satellite coupe la planète au niveau de l’ovale principal, ce qui rendrait
une détection très difficile. De plus il a probablement une faible conductivité, si bien
qu’on ne s’attend pas à ce que son interaction avec le champ magnétique de Jupiter
soit aussi complexe que celle des autres satellites.
14. Le courant qui circule dans le tube de flux de Io est estimé à 106 A.
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Figure 1. The top panel shows a Jovian auroral image taken by the Hubble Space Telescope [after
Clarke et al., 2002, Figure 1b], where the Io-induced aurora is seen on the left with the brightest
emissions at the base of the Io flux tube and an emission trail extending downstream. A depiction of the
three types of Jovian auroral regions is shown in the middle panel, where the green, blue, and red lines
represent the Alfve´n-dominated region, the downward current region, and the upward current region,
respectively. The quasi-static current structure downstream of Io’s wake in the Jupiter’s corotating frame
of reference is illustrated in the bottom panel, where black and blue lines are used to represent the
magnetic field and electric current, respectively. Green arrows are used to show the electric field, where
Etorus = Ei + Ekup + Ekdown.
SU ET AL.: IO-RELATED JOVIAN AURORAL ARCS
SMP 15 - 2
Figure 1.8 – Schéma tiré de (Su et al., 2003) : En haut, une image prise
par le télescope spatial Hubble (HST) (Clarke et al., 2002) montre l’ovale principal,
les émissions transpolaires et diffuses, l’empreinte d Io avec son sillag , ainsi que les
empreintes quasi ponctuelle d’Europe e Ganymède e bas de l’image. Au milieu : Les
électrons qui précipitent da s l’empreinte de Io sont accélérés par des ondes d’Alfvén,
alors que ceux qui p écipitent dans le sillag interagis ent avec un champ élect ique
parallèle quasi-statique (Ergun et al., 2009). En bas, l structure d ces co rants quasi-
statiques reliant le sillage de Io dans le tor de plasm à son empreinte sur la planète.
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2.4 Spectre des aurores, du radio à l’X
Dans cette partie, les informations dont l’origine n’est pas précisée sont tirées
de l’article de revue de Bhardwaj et Gladstone (2000) (qui est très complet sauf au
sujet des émissions radio). Deux autres articles de revue sur ce sujet sont ceux de
Kim et al. (1998), qui détaille en particulier la morphologie des aurores en fonction
de la longueur d’onde des émissions, et de Waite et al. (2000).
Emissions radio
Observation. La découverte d’une émission radio en provenance de Jupiter a été
effectuée dans le domaine décamétrique avec des antennes de l’Institut Carnegie
de Washington (Burke et Franklin, 1955). Les émissions hectométriques et kilo-
métriques, qui sont réfléchies par l’ionosphère, ont été détectées plus tard par les
sondes Voyager, puis observées par les sondes Ulysses, Viking, Galileo et Cassini 15.
La résolution angulaire disponible dans le domaine radio est très mauvaise, à titre
d’exemple le lobe principal du réseau décamétrique de Nançay fait 6˚de large à
25 MHz (Zarka, 1992). Bien que le disque de la planète ne soit pas résolu par les
instruments, il est possible de distinguer l’émission aurorale de l’émission à basse la-
titude 16. Une émission venant du tube de flux reliant Io à la planète a également été
identifiée dans le domaine décamétrique, sous forme d’intenses bouffées d’une durée
caractéristique d’une milliseconde (appelées millisecond-bursts ou encore S-bursts,
où le "S" signifie short). Les émissions radio aurorales sont corrélées aux émissions
UV aurorales (Prangé et al., 1993; Gurnett et al., 2002) ainsi qu’à la pression du
vent solaire (Desch et Barrow, 1984; Cowley et al., 2007; Nichols et al., 2009) et aux
chocs interplanétaires (Gurnett et al., 2002; Prangé et al., 2004; Echer et al., 2010).
Caractéristiques des émissions radio aurorales. Les émissions radio aurorales
sont décrites par Zarka (1998) et Zarka et Kurth (2005). Tout d’abord, elles sont
très intenses. Elles présentent de fortes variations temporelles (avec des échelles de
temps caractéristiques allant de la seconde au mois), si bien qu’elles sont étudiées
à travers des représentations temps-fréquence. Elles ont une fréquence proche de la
fréquence cyclotron des électrons (leur fréquence est donc proportionnelle à la valeur
du champ magnétique), sont émises dans des régions fortement magnétisées (près
des pôles), sont polarisées elliptiquement ou circulairement et se propagent dans une
direction formant un cône de grande ouverture par rapport à la direction du champ
magnétique. Ce sont leurs propriétés géométriques particulières qui permettent de
contraindre la position des sources, en dépit de la largeur du faisceau des antennes
d’observation. Les techniques de goniopolarimétrie permettant de mesurer in situ
le flux, la direction et la polarisation d’une onde radio nécessitent des récepteurs à
plusieurs antennes. Or Galileo portait une antenne simple, et Juno également, si bien
qu’il n’est actuellement pas possible de construire de cartes précises des émissions
radio de Jupiter.
15. Les émisssions radio magnétosphériques des autres planètes du système solaire ont lieu à plus
basse fréquence (f < 1 MHz). Or l’ionosphère terrestre réfléchit les ondes de fréquence inférieure
à ∼ 1 MHz, si bien que l’émission radio décamétrique de Jupiter est la seule qui soit observable
depuis le sol (Zarka, 2007).
16. Les électrons relativistes présents dans les ceintures de radiation de la planète émettent un
rayonnement décimétrique par Bremsstrahlung (Zarka et Kurth, 2005)
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Instabilité maser-cyclotron. Les émissions radio aurorales de Jupiter sont pro-
bablement générées par instabilité maser-cyclotron (voir à ce sujet (Wu et Lee, 1979;
Louarn, 1992; Zarka, 1998) ou encore l’excellente explication donnée dans (Encrenaz
et al., 2003)) : des électrons énergétiques (avec des énergies de l’ordre du keV) qui
spiralent autour des lignes de champ magnétique peuvent, dans certaines conditions,
entrer en résonance avec des fluctuations électromagnétiques ayant une fréquence
proche de leur fréquence cyclotron, et les amplifier 17. Pour que cette amplification
soit possible, la fonction de distribution des électrons f doit présenter une inversion
de la forme
∂f
∂v⊥
> 0, où v⊥ est la composante de la vitesse perpendiculaire à la
direction du champ magnétique. Une telle inversion de population en vitesses per-
pendiculaires existe au-dessus des miroirs magnétiques présents dans l’atmosphère
de la planète. En effet, les électrons dont la vitesse est essentiellement parallèle au
champ magnétique passent dans le cône de pertes ; seuls ceux qui ont un grand angle
d’attaque, c’est à dire une grande composante perpendiculaire de vitesse, sont réflé-
chis. Une autre condition nécessaire à la mise en place de l’instabilité maser cyclotron
est que la fréquence plasma fpe et la fréquence cyclotron des électrons vérifient la
condition fpe  fce. Cela a pour conséquence que dans le cas de la Terre, une telle
amplification n’est possible que dans des régions de faible densité de plasma, appe-
lées "cavités plasma". En ce qui concerne la magnétosphère de Jupiter, la densité
du plasma y est suffisamment faible pour que l’amplification soit efficace même en
dehors de ces cavités. C’est avec le champ électrique polarisé circulairement du mode
de propagation eXtraordinaire (ou ’X’), qui tourne dans le même sens qu’eux autour
du champ magnétique 18, que les électrons suprathermiques interagissent, et c’est lui
qu’ils amplifient.
Localisation des sources. Les émissions radio aurorales sont générées à des al-
titudes situées entre l’ionosphère et quelques rayons joviens (Zarka, 2004).
Hormis les S-bursts, les émissions kilométriques et décamétriques sont émises le
long de lignes de champ magnétique qui coupent le plan équatorial à des distances
 12RJ . Les émissions hectométriques sont émises sur des lignes de champ plus
internes, qui coupent le plan équatorial entre 7 et 11 RJ , au bord du tore de plasma
de Io (Zarka, 2004).
Quant aux S-bursts décamétriques en provenance du tube de flux de Io, une
17. La résonance ne peut avoir lieu que si la pulsation cyclotron des électrons ωce est proche
de la pulsation du champ électrique ω. En effet, il faut que dans le référentiel des électrons, leur
pulsation cyclotron soit égale à la pulsation du champ électrique (qui y est décalée par effet Doppler
de vk, où v est la composante de la vitesse des électrons parallèle au champ magnétique et k
la composante du vecteur d’onde dans cette direction). Cette condition s’écrit : ω − vk = ωceΓ ,
où Γ =
1√
1−
(v
c
)2 est le facteur de Lorentz des électrons.
18. Le champ électrique de l’onde Ordinaire (ou ’O’) accélère les électrons parallèlement à la
direction du champ magnétique, il ne perturbe donc pas le mouvement cyclotron des électrons
autour du champ magnétique. En revanche le champ électrique de l’onde X accélère les électrons
perpendiculairement à la direction du champ magnétique. Pour une onde du mode X se propageant
parallèlement au champ magnétique, son champ électrique tourne dans le même sens qu’un électron
autour d’une ligne de champ magnétique. Si elle se propage perpendiculairement à ~B, son champ
électrique oscille perpendiculairement à ~B.
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analyse de leur dérive négative en fréquence a permis de montrer que les électrons
qui génèrent ces ondes par instabilité maser-cyclotron sont accélérés par des struc-
tures présentant des différences de potentiel de l’ordre de la centaine de volts, qui
remontent les lignes de champ magnétique en direction de Io (Hess et al., 2009).
Emissions dans l’IR moyen
Des émissions d’hydrocarbures comme CH4, C2H2, C2H6 et CH3C2H sont détec-
tées dans les régions polaires dans l’infrarouge moyen, et particulièrement dans la
zone qui coïncide avec la base des cornets polaires identifiée par Pallier et Prangé
(2001) (Kunde et al., 2004). Le mécanisme d’excitation n’est pas clairement identifié :
il pourrait s’agir d’une excitation directe par les précipitations de particules parti-
culièrement énergétiques (et donc pénétrantes) ou d’une excitation thermique liée
au chauffage Joule de l’atmosphère qui existe aux latitudes polaires. Les dernières
observations de (Kim et al., 2009) vers 3 µm penchent en faveur d’une excitation
non-thermique. Entre 7 et 13 µm, ces émissions atteignent une puissance d’environ
4× 1013 W (Drossart et al., 1993).
Les raies des hydrocarbures fournissent des informations sur les couches plus pro-
fondes de l’atmosphère, elles sont utilisées pour contraindre la structure thermique
de la stratosphère (Livengood et al., 1993; Kostiuk et al., 1993).
Emissions dans l’IR proche
Emissions de H+3 . Les émissions de l’ion H
+
3 dominent le spectre des aurores
dans l’infrarouge moyen. Cet ion a été découvert en laboratoire en 1911 par J. J.
Thomson. Ses trois protons forment un triangle équilatéral dans lequel sont répartis
les deux électrons. Une étude très complète de sa spectroscopie est disponible dans
le manuscrit de thèse de McCall (2000). La première fois que son émission a été
détectée dans une source astrophysique, c’était à travers l’émission de sa bande 2ν2
à 2.1 µm... dans la région aurorale sud de Jupiter (Drossart et al., 1989). H+3 est
en effet un composant majoritaire de l’ionosphère de Jupiter. Il est produit par
protonation de H2 (Miller et al., 2006) :
H+2 + H2 → H+3 + H. (1.1)
Le précurseur H+2 , quant à lui, est produit par photoionisation, ionisation par impact
électronique ou échange de charge entre des protons et H2 (H+ + H2(v > 4) →
H+2 + H).
H+3 est détruit par recombinaison dissociative :
H+3 + e
− → H + H2 / 3H (1.2)
ou lorsqu’il cède un proton dans des processus d’échange de charges, en particulier
avec X = CH4 ou C2H2 au niveau de l’homopause :
H+3 + X→ XH+ + H2. (1.3)
Ces processus impliquent que les émissions aurorales de H+3 sont des émissions (plus
ou moins) thermiques : ce ne sont pas des collisions électroniques qui excitent les ions,
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ceux-ci sont produits par des réactions chimiques et sont (plus ou moins) thermalisés
lorsqu’ils émettent du rayonnement (Miller et al., 2006).
Des émissions de l’ion H+3 sont détectées sur toute la surface de la planète, mais
l’émission à basse latitude est dix fois moins intense que l’émission aurorale. Ces
émissions jouent un rôle capital dans le refroidissement de l’atmosphère, si bien que
l’ion est parfois qualifié de "thermostat" (Miller et al., 2006).
H+3 est produit en grandes quantités en zone aurorale, où la précipitation d’élec-
trons produit des ions H+2 . Ainsi, son émission aurorale est particulièrement forte,
elle a une puissance de 3× 1012 W (Miller et al., 2000), ce qui est comparable à la
puissance des émissions UV. La morphologie des émissions de H+3 est comparable
à celle des émissions UV (voir figure 1.9), y compris au niveau du pied des satel-
lites galiléens (Connerney et al., 1998). Ses bandes vers 2 et 4 microns sont les plus
étudiées. La mesure de rapports de raies dans son spectre permet de déterminer
les températures rotationnelles et vibrationnelles de H+3 (Raynaud et al., 2004), et
la mesure du décalage Doppler des raies permet par ailleurs de contraindre la dy-
namique des vents, la conductivité de l’ionosphère et son chauffage par effet Joule
(Rego et al., 1999a; Lystrup et al., 2007; Chaufray et al., 2011).
high-energy particles—mainly electrons with energies from a few to a few hundred
kiloelectron volts (keV)—are accelerated out of the magnetosphere along the
magnetic field lines into the upper atmosphere. These electrons produce ionization
directly and by the secondary electrons produced by the following reaction:
H=H2=HeCe
K!/HC=HC2 =He
CCeKCeK: ð2:5Þ
The ions, including HC3 , produced by particle impact are termed auroral ions, and
the regions in which they are produced are termed auroral/polar regions.
The considerations outlined above show that HC3 is an excellent indicator of
energy inputs into the upper atmosphere for two reasons—first, it is produced
rapidly by energetic ionizing processes and, second, because the reactions
involved in its destruction are themselves highly exothermic, they lead to further
heating of the atmosphere. (Note that this process is part of the pathway by
which solar EUV/particle precipitation is ‘degraded’ to heat the atmosphere.)
Before going further, it should be noted that there have been many comparisons
between HC3 and EUV auroral emission from Jupiter in particular, since this
latter emission is also produced by particle precipitation. However, two
important distinctions must be made. First, EUV emission is a prompt emission,
via a ‘pump-and-dump’ mechanism, whereas HC3 emission is (more or less)
thermalized; second, EUV emission occurs from lower in the atmosphere—at or
below the homopause—than HC3 emission, and is thus sensitive to higher energy,
more deeply penetrating particles.
For Jupiter, Connerney and co-workers (Connerney et al. 1993, 1998; see
Connerney & Satoh (2000), for a complete review) have carried out a series of
brilliant studies that make use of auroral HC3 emission on Jupiter to map the
Figure 3. Infrared image of Jupiter taken at 3.42 mm showing the footprints of magnetic field lines in
the VIP4 model (courtesy J. E. P. Connerney, T. Satoh). Note that the main auroral oval is clearly
visible together (especially in the southern hemisphere) with the Io footprint at lower latitudes.
3125H3
C in planets
Phil. Trans. R. Soc. A (2006)
Figur 1.9 – Tirée de Miller et al. (2006) : Image prise par le télescope
IRTF de la NASA et montrant l’émission de H+3 à 3.42 µm. On distingue très bien
l’ovale principal ainsi que l’empreinte de Io dans l’hémisphère sud. Les lignes de champ
magnétique sont représentées d’après le modèle VIP4 de J. E. P. Connerney et T. Satoh
(Connerney et al., 1998).
H+3 est formé dans un environnement anisotrope à l’échelle microscopique : les
champs électrique et magnétique définissent des directions privilégiées. On s’attend
donc à ce que ses émissions soient polarisées, et la mesure de leur polarisation devrait
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permettre de contraindre les champs. La première mesure de la polarisation d’une
émission de H+3 dans les aurores de Jupiter est présentée au paragraphe F. Nous
l’avons effectuée avec le télescope UKIRT (United Kingdom InfraRed Telescope).
Emissions de H2. H2 est un faible émetteur infrarouge car il n’a pas de moment
dipolaire permanent, ni induit par vibration, ce qui interdit les transitions dipolaires.
Ses transitions infrarouges autorisées sont donc quadrupolaires, avec des coefficients
d’Einstein d’émission spontanée très faibles, de l’ordre de 10−7 s−1 (Miller et al.,
2006). Quelques-une de ses raies roviboniques sont néanmoins détectées dans les
aurores, notamment l’émission quadrupolaire v = 1 → v = 0 vers 2 µm Bhardwaj
et Gladstone (2000). Elles sont utilisées pour mesurer la vitesse des vents neutres
(Chaufray et al., 2011). Dans ces dernières observations, la vitesse du vent neutre
est de l’ordre de quelques dizièmes de km/s, elle est toujours inférieure à celle du
vent de H+3 qui atteint jusqu’à 3 km/s.
Emissions visibles
Les émissions aurorales dans le visible ne sont pas assez intenses pour être vues
du côté jour de la planète, elles y sont noyées dans la lumière solaire. Seules des
sondes allant du côté nuit les détectent. Lorsque Voyager 1 a observé le côté nuit, sa
caméra sensible dans le visible a détecté des émissions dans la région polaire nord.
Mais cette lumière venait du limbe et n’a pu être attribuée de manière certaine
à une aurore : il pouvait également s’agir de lumière solaire diffusée (Cook et al.,
1981). C’est la camera Solid State Imaging de la sonde Galileo qui a détecté pour
la première fois de manière certaine des émissions aurorales dans le visible, côté
nuit (Ingersoll et al., 1998; Vasavada et al., 1999). La puissance totale des aurores
visibles est de l’ordre de 1010 à 1011 W, et l’irradiance de l’ovale principal varie entre
80 et 300 kR. Les particules qui émettent sont situées vers 240 km d’altitude. Il
semble que les émissions soient dominées par les raies de Balmer de H, mais il n’est
pas exclu que H2 et He émettent également. Galileo a fourni des images ayant une
excellente résolution spatiale (jusqu’à 26 km par pixel). Ces images montrent que
les émissions visibles ont la même morphologie que les émissions UV (voir figure
1.10) : on distingue un arc discret, des émissions diffuses, et l’empreinte de Io qui
sont probablement excités par la précipitation d’électrons, ainsi qu’un deuxième arc
discret peut-être lié à la précipitation d’ions.
Emissions UV
Le domaine ultraviolet peut être divisé en trois sous-régions : l’extrême UV
(ou EUV) situé entre 70 et 912 Å, qui contient le rayonnement susceptible d’ioniser
l’hydrogène atomique (912 Å équivaut à 13.6 eV), l’UV lointain (Far UV, ou encore
FUV), entre 912 et 2000 Å et l’UV proche (Near UV, NUV), entre 2000 et 3400
Å. (Ceci dit, la frontière entre l’extrême UV et l’UV lointain est parfois fixée à 1000
Å.)
Une morphologie complexe. La puissance totale émise par les aurores dans
l’UV lointain est de l’ordre de quelques 1012 W (Skinner et al., 1984; Gerard et al.,
1993). La morphologie de ces émissions a été décrite dans le paragraphe 2.3. Les
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Figure 1. Images of Jupiter's norlhern auroral rcgion from Galilco's (a) tcnth and (b, c) clcvcnth orbits. 
Figure. la (image s04l6ll3600) is centered at local midnight and has a spatial resoliition of -134 km 
p i f .  It shows emission from the primary arc and a fainter secondary arc, as well as from the Jo 
footprint and tail. The part of the image containing the Io footprint has been reduced in brightness in 
order to retain detail. Figure Ib (images ~0420481400 and ~0420481445) is centered at 0300 hours 
local lime and has a spaiial resolution of -26 km pixi .  The finely structured primary arc crosses beyond 
the planetary limb (pioned at an atmospheric pressure of 1 bar) in the left pan of the mosaic. Limb- 
brightened "polar cap" cmission is visible alotig the tiinb. Figure l e  (images s04208l5600 and 
~0420815645) shows the same longitudinal segment of the primdry arc as Figure Ib at the same spatial 
rcsolution. However, the center of Figure Ib is at 2100 hours local lime. The features marked with 
arrows are lightning strikes seen through Jupiter's clouds. The 10 footprint is alsu marked but may nui 
be visible on this reproduction. The images in Figures la-lc have been high-pass fihered and adjusted 
for contrasi. However, they have not becn remapped or eorrected for scattered light. Figure le contains 
diffuse, diagonally aligned scattered lighl as well as dark, vertically aligned camera blemishes. 
Figure 1.10 – Image tirée de Vasavada et al. (1999) : La zone aurorale nord de
Jupiter vue par la caméra SSI de Galileo munie de son filtre clear, de bande passante
[385-935 nm]. L’émission diffuse de l’environnement de Jupiter a été soustraite afin
de mettre en évidence la contribution aurorale qui est beaucoup moins lumineuse.
Sur l’image (A) apparaissent l’ovale principal, un arc secondaire et l’empreinte de Io.
La résolution est de 134 km/pixel. Sur l’image (B), la résolution est de 26 km/pixel.
On voit les émissions s’élever au-dessus du limbe. Le niveau de pression 1 bar est
représenté. On distingue l’émission transpolaire au-dessus du limbe.
précipitations qui produisent ces différentes structures ont des origines différentes,
et donc des énergies différentes, si bien que les différentes structures ont des ca-
ractéristiques spectrales différentes. Il est do c absolument nécessaire de résoudre
spatialement les différent s structur s des aurores si l’on veut caractériser précisé-
ment les énergies des électr ns qui précipitent.
Intensité. L’intensité des ovales principaux est de l’ordre de plusieurs centaines
de kR dans l’UV. Elle atteint jusqu’à quelques MR dans des régions particulière-
ment intenses ou lors de périodes de forte activité aurorale Cowley et Bunce (2001).
L’intensité des émissions polaires diffuses est de quelques dizaines de kR à une cen-
taine de kR. Les émission transpolaires, qui sont très variables, sont parfois à peine
détectables, mais peuvent occasionnellement atteindre jusqu’à quelques MR Prangé
et al. (1998); Grodent et al. (2003b) voire plusieurs dizaines de MR (Waite et al.,
2001).
Emission Lyman α. Cette émission est l’objet du chapitre 2. La raie la plus
intense est la raie Lyα de l’hydrogène atomique, à 1215.67 Å. Elle correspond à
désexcitation d’un atome H qui passe du niveau 2p à l’état fondamental 1s. Comme
le niveau H(n = 2) est situé à 10.2 eV du fondamental, il n’est pas peuplé thermi-
quement. L’émission Lyα aurorale est donc exclusivement excitée dans des collisions
avec les particules suprathermiques qui précipitent dans l’atmosphère. La voie la plus
simple est l’excitation directe de H depuis le fondamental mais c’est la dissociation
de H2 qui produit le plus d’atomes d’hydrogène dans l’état n = 2. La dissociation
des hydrocarbures apporte une faible contribution.
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Emissions de H2. H2 a également des émissions intenses dans l’UV lointain et
l’extrême UV, entre 700 et 1700 Å. Cette émission est dominée par les bandes de
Lyman et de Werner, qui correspondent à la désexcitation des niveaux électroniques
B et C vers le fondamental. Les émissions aurorales de H2 sont étudiées au chapitre
3.
Emissions X
A partir du moment où des observations radio ont montré que Jupiter avait
une magnétosphère, on s’est attendu à ce que la planète émette un rayonnement
auroral X. En effet, il était possible de faire l’analogie entre le cas de Jupiter et
celui de la Terre, où les électrons énergétiques en provenance de la magnétosphère
émettent du X par Bremsstrahlung lorsqu’ils sont diffusés par les particules de la
haute atmosphère. Dans le cas de Jupiter, ce sont des mesures du satellite Einstein
qui ont permis de confirmer la présence d’un rayonnement X en provenance des
pôles de la planète. La résolution spectrale du satellite n’était pas suffisante pour
permettre de trancher entre un spectre continu et un spectre de raies, si bien que
ces deux théories sont restées en compétition un certain temps. L’émission continue
pouvait s’expliquer par le rayonnement de freinage (Bremsstrahlung) émis par les
électrons qui précipitent dans l’atmosphère depuis la magnétosphère ou par les élec-
trons secondaires produits par l’ionisation des particules atmosphériques (Barbosa,
1990). Le spectre de raies pouvait être émis par des ions originaires des satellites
galiléens 19(Metzger et al., 1983). Finalement, de nouvelles observations de Ulysses
et de ROSAT sont venues faire pencher la balance du côté des émissions de couche
K des ions d’oxygène et de soufre. Les ions responsables de ces émissions sont for-
tement chargés (de O VI à O VIII, et de S VI à S XIII) (Cravens et al., 1995), et
très énergétiques, avec plus de 300 MeV par nucléon. Des observations ultérieures du
satellite XMM-Newton ont permis de détecter également un rayonnement continu
très énergétique (> 2 keV) mais peu intense, probablement expliqué par le Bremss-
trahlung des électrons qui sont à l’origine des émissions UV (Branduardi-Raymont
et al., 2008). Des images de XMM-Newton sont visibles sur la figure 1.11
Une moitié des émissions X très énergétiques (de 2 à 8 keV) est observée au
niveau des ovales principaux cartographiés l’UV lointain, et l’autre moitié est émise
depuis l’intérieur des ovales, dans des régions qui coïncident également avec les
zones très brillantes dans l’UV lointain. Ces émissions X énergétiques sont donc
probablement émises par Bremsstrahlung, par les mêmes électrons que ceux qui
excitent les émissions UV (Branduardi-Raymont et al., 2008). Une corrélation a par
ailleurs été observée entre des flares observés dans les émissions transpolaires dans
l’UV lointain et dans le domaine X, confirmant l’hypothèse que ces émissions sont
excitées par des particules originaires de la magnétosphère lointaine (Elsner et al.,
2005). Les rayons X moins énergétiques (de 0.8 à 2 keV) sont observés à l’intérieur des
ovales, dans des régions qui ne coïncident pas avec celles qui sont les plus brillantes
dans l’UV. Ces X plus "mous" sont attribués à des processus d’échange de charges
sur des ions et non à des précipitations d’électrons (Branduardi-Raymont et al.,
2008).
19. Des transitions dans le domaine X se produisent lorsqu’un électron d’une couche externe
passe dans une lacune présente sur une couche interne du cortège électronique.
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Figure 3. Smoothed XMM-Newton EPIC images of Jupiter in narrow spectral bands. From top left, clockwise: OVII,
OVIII, MgXI, FeXVII. The colour scale bar is in units of EPIC counts.
Figure 4. Jupiter’s images from the combined XMM-Newton EPIC cameras data (∼1.4′ side; left: 0.2−2 keV band; right:
3−10 keV). Superposed are the regions used to extract auroral and low-latitude disk lightcurves and spectra.
Figure 1.11 – Tirée de Branduardi-Raymont et al. (2006) : Jupiter vue en
rayons X par le télescope XMM-Newton. Le domaine spectral de l’image de gauche
[0.55-0.6 keV] correspond à l’émission de OVII et celui de l’image de droite [0.63-0.66
keV] à OVIII. L’émission de OVII est concentrée près des pôles alors que celle de OVIII
descend à plus basse latitude.
Ozak et al. (2010) proposent un modèle d’émission X des aurores de Jupiter.
Ils modélisent la précipitation des ions lourds d’oxygène et de soufre. Des électrons
énergétiques sont produits lors de l’interaction entre les ions lourds et les parti-
cules atmosphériques. A l’avenir il pourrait être intéressant de collaborer avec eux
pour étudier la manière dont ces électrons énergétiques déposent leur énergie dans
l’atmosphère, et notamment calculer l’émission UV qu’ils engendrent.
3 Problématique : contraindre les flux d’électrons
qui précipitent
Quand les aurores ont été découvertes, on ne savait pas quelle était la nature des
particules qui y précipitaient : étaient-ce des électrons ou des ions ? Certes on sa-
vait que les précipitations d’électrons étaient importantes mais des protons (Goertz,
1980) et des ions plus lourds (Thorne, 1982) pouvaient également être à l’origine
des émission UV. Depuis, Waite et al. (1988), Rego et al. (2001) et Bhattacharya
et al. (2001) ont montré que ce sont principalement les électrons qui sont à l’origine
des émissions aurorales dans le domaine UV. De leur côté, les ions engendrent des
émissions situées dans le domaine X et ont une faible contribution dans l’UV.
Yung et al. (1982) sont les premiers à avoir cherché à caractériser les électrons
qui précipitent dans les aurores de Jupiter, en particulier à déterminer leur énergie.
En comparant des spectres enregistrés avec le télescope International UV Explorer
(IUE) 20 avec un modèle de précipitation d’électrons, ils ont estimé que l’énergie
moyenne des électrons qui précipitent vaut entre 1 et 30 keV 21. Av c les instrument
Low-Energy Charged Particle (LECP), les sondes Voyager ont permis une première
20. IUE a fait des observations depuis l’orbite terrestre entre 1978 et 1996.
21. La résolution spatiale disponible avec le spectrographe d’IUE est très faible : 5”. Cet ins-
trument permet donc seulement de mesurer des grandeurs moyennées sur l’ensemble des régions
aurorales nord ou sud. C’est seulement avec l’instrument GHRS de HST que l’on a pu résoudre les
aurores joviennes à la fois spatialement et spectralement, puisque son ouverture faisait 2′′ × 2′′.
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mesure in situ des flux de particules dans la magnétosphère. LECP a montré que
les flux de particules sont extrêment intenses, l’instrument a même saturé lorsque
Voyager 1 est passé dans la magnétosphère interne (< 10RJ) (Mauk et al., 1996).
Une deuxième série de mesures in situ a été effectuée par les instruments Energetic
Particle Detector (EPD) et Plasma (PLS) de la sonde Galileo. Ajello et al. (2001)
ont rapporté que EPD a enregistré les flux d’électrons compris entre 15 keV et 10
MeV et les flux d’ions entre 42 keV et 12.4 MeV au milieu de la magnétosphère
de Jupiter. Ces flux sont extrêmement variables, sur des échelles de temps allant
de quelques minutes à quelques heures. Vers 10-20 RJ le spectre énergétique des
électrons ressemble à une fonction κ, et sa distribution angulaire est isotrope. PLS
a mesuré les flux de basse énergie (entre 100 eV et 2 keV). Ces flux, dont la valeur
varie entre une dizaine d’erg cm−2 s−1 et plusieurs centaines d’erg cm−2 s−1, sont
suffisamment intenses pour alimenter à la fois les aurores diffuses et discrètes. Leur
énergie se décrit par une fonction exponentielle ou en loi de puissance. Mais ces
mesures, effectuées à grande distance de la planète et dans son plan équatorial,
ne permettent pas de caractériser les électrons qui précipitent dans les aurores. Le
champ électrique peut en effet accélérer les particules tout au long de leur trajectoire,
le champ magnétique peut les dévier, changeant leurs propriétés lorsqu’elles arrivent
au niveau de la planète. En attendant des mesures de la sonde Juno, on donc peut
uniquement caractériser les flux d’électrons auroraux en recourant à des modèles
de précipitations, et en comparant les émissions UV prédites par les modèles et
les émissions observées par les télescopes, comme l’ont fait notamment Yung et al.
(1982), Waite et al. (1983), Rego et al. (1994), Grodent et al. (2001), Perry et al.
(1999), Gustin et al. (2002), Gérard et al. (2002), Gérard et al. (2003), Ajello et al.
(2005), Gustin et al. (2006) avant nous.
4 Comment modéliser les précipitations d’électrons
dans les aurores de Jupiter ?
4.1 Modélisations antérieures
Le premier travail qui visait à caractériser les précipitations de particules en
recourant à un modèle de précipitations d’électrons est celui de Yung et al. (1982).
Les auteurs ont supposé que des électrons monoénergétiques d’énergies allant de 1 à
30 keV précipitaient dans l’atmosphère de Jupiter. Pour décrire cette atmosphère, ils
se sont basés sur la composition atmosphérique déduite d’une occultation radio de la
sonde Voyager (Festou et al., 1981). Ils ont utilisé l’approximation de pertes continues
(ou encore CSDA, Continuous Slowing Down Approximation) pour modéliser la
façon dont les électrons transfèrent leur énergie aux particules atmosphériques. Cette
approximation suppose que les pertes d’énergie dues à l’ionisation ou l’excitation
des particules atmosphériques, qui se produisent de manière discrète, peuvent être
décrites en faisant perdre continument de l’énergie aux électrons le long de leur
trajet dans l’atmosphère. Cette approximation permet de calculer la distribution
d’électrons secondaires 22. La fonction L(E) utilisée par Yung et al. (1982) pour
22. On appelle électron secondaire un électron issu d’une collision électronique inélastique entre
un électron incident et une particule atmosphérique. Ce terme regroupe donc à la fois l’électron
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décrire les pertes d’énergie de manière continue avait été proposée par Cravens et al.
(1975). Des sections efficaces d’excitation électronique de H et de H2 leur permettent
ensuite de calculer les émissions de H et H2. Pour H2, leurs spectres synthétiques
incluent les bandes de Lyman et de Werner et tiennent compte de la contribution des
états EF qui cascadent vers le système de Lyman (voir chapitre 3). Pour l’émission
Lyα de H, ils prennent en compte la diffusion multiple des photons en faisant des
calculs de transfert radiatif. Leur article se conclut par la mesure de rapports entre
les intensités de différentes parties du spectre, appelés rapports de couleur :
R1 =
ILyα
I1230−1650
et R2 =
I1230−1300
I1557−1619
. La comparaison des rapports de couleur de
leurs spectres synthétiques avec ceux des spectres du télescope IUE leur a permis
de montrer que les énergies des électrons qui précipitent varient au cours du temps
mais se situent globalement entre 1 et 30 keV. (Il s’agit bien sûr d’une moyenne sur
les zones aurorales).
Gerard et Singh (1982) ont également utilisé l’approximation de pertes conti-
nues pour modéliser le transport des électrons, d’après les travaux de Edgar et al.
(1975). Ils ont travaillé avec une atmosphère composée de H et H2, et ont calculé
leurs taux d’excitation et d’ionisation, le taux de dissociation de H2, et le chauf-
fage de l’atmosphère sous l’effet de précipitations d’électrons ayant des distributions
maxwelliennes en énergie, avec des énergies caractéristiques allant de 200 eV à 10
keV. Ils ont calculé les émissions des bandes de Lyman et de Werner de H2, ainsi
que des raies Hα et Hβ de l’hydrogène atomique. Ils ont ainsi prédit que l’énergie
des électrons qui précipitent dans l’atmosphère est convertie en émission UV de H2
avec une efficacité de 10.6 kR/(erg cm−2 s−1). Au moment du passage de Voyager 2,
l’atmosphère de Jupiter recevait ainsi un flux d’électrons de 10 erg cm−2 s−1. Une
grosse partie de cette énergie sert à maintenir une haute température exosphérique
puisque 40 % de cette énergie sert à chauffer l’atmosphère. La structure thermique
de la thermosphère est donc fortement controlée par la précipitation de particules.
Ils ont également montré que les précipitations d’électrons produisent de grandes
quantités d’hydrogène atomique, contrôlant la composition de l’atmosphère. Néan-
moins leur modèle reste limité par la méconnaissance de l’atmosphère de Jupiter,
tant dans sa composition que sa structure thermique. Notons que de plus il suppose
que la distribution des électrons qui précipitent en haut de l’atmosphère est isotrope,
alors qu’en réalité cette distribution a une direction privilégiée : celle des lignes de
champ magnétique.
Waite et al. (1983) ont également tenté de comprendre comment les précipita-
tions aurorales et le flux solaire UV modifient la composition et la température de
l’atmosphère et de l’ionosphère. Pour cela ils ont adapté un modèle qui avait été
introduit par Waite (1981) pour décrire l’aéronomie de Saturne. Un code de trans-
port d’électrons à deux faisceaux (introduit par Nagy et Banks (1970)), recourant à
l’approximation de pertes continues, couplé à des équations photochimiques leur a
permis de calculer le taux de dissociation de H2 et la production d’hydrogène ato-
mique qui en résulte. Une limite de ce modèle réside dans le fait qu’avec seulement
deux faisceaux, les électrons sont contraints de se déplacer parallèlement aux lignes
de champ magnétique : leur dispersion en angle ne peut pas être prise en compte,
incident (une fois qu’il a subi la collision), ainsi qu’un éventuel électron créé par ionisation de la
particule atmosphérique.
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ce qui empêche de décrire correctement les collisions élastiques.
Waite (1991) a repris son modèle de 1983 pour calculer l’émission Bremstrahlung
qui résulte des flux d’électrons primaires et secondaires. Il s’est basé sur le modèle
de dégradation d’énergie des électrons de Waite et al. (1983). Il a conclu qu’il est
peu probable que l’émission X soit due au Bremstrahlung des électrons, ce qu’ont
ensuite confirmé les mesures de Ulysses et Rosat.
Singhal et al. (1992) ont construit un autre modèle avec l’approximation de
pertes continues. Ils ont étudié la précipitation d’électrons ayant des distributions
maxwelliennes avec des énergies caractéristiques de 10, 30 et 100 keV, et précipitant
de manière isotrope en haut de l’atmosphère. Ils ont calculé les taux d’excitation
volumique des bandes de Lyman et de Werner de H2. Ils ont intégré ces taux sur une
colonne d’atmosphère pour estimer l’émission qui en résulte, et ont comparé leurs
valeurs avec les observations de Voyager 2. Ils ont trouvé que leurs distributions
d’électrons devaient porter des flux totaux de 10, 18 et 45 erg cm−2 s−1 respective-
ment pour que leur modèle corresponde aux observations. Ils ont également calculé
les taux d’émission volumique de photons Lyα mais comme ils n’ont pas fait de cal-
culs de transfert radiatif ils n’ont pas pu les comparer aux observations. En revanche
ils ont calculé l’émission X due au Bremstrahlung des électrons et ont obtenu une
intensité de 10 à 100 fois supérieure aux observations de Metzger et al. (1983).
Kim et al. (1992) ont résolu l’équation de transport des électrons selon la méthode
proposée par Porter et al. (1987). Ils ont calculé la densité et la population des
niveaux vibrationnels de H+3 qui résultent de la précipitation d’électrons de 10 keV.
Leur méthode de résolution ne fait pas appel à l’approximation de pertes continues :
les électrons subissent des pertes discrètes d’énergie. Une autre de ses qualités est
d’être multifaisceaux. La distribution angulaire des électrons incidents en haut de
l’atmosphère était supposée isotrope. Les auteurs ont montré que H+3 n’était pas
à l’équilibre thermique local puisque sa désexcitation radiative était comparable à
sa désexcitation par collisions. Ils ont également conclu qu’une entrée d’énergie de
l’ordre de 1 erg cm−2 s−1 était cohérente avec les observations de la région aurorale
dans l’infrarouge.
Rego et al. (1994) se sont intéressés à la fois aux précipitations d’électrons et
de protons, dans le but de lever le voile sur l’identité des particules qui précipitent.
Ils ont repris les travaux initiés par Edgar (1973) et repris par Gerard et Singh
(1982), avec un modèle reposant sur l’approximation de pertes continues. Ils ont
ainsi comparé les taux d’excitation et d’ionisation produits par ces deux types de
précipitations. Le transport des protons n’est pas un problème simple car ceux-ci
subissent des échanges de charges avec les particules atmosphériques, et peuvent se
transformer en atomes d’hydrogènes ayant une grande énergie cinétique. Dans un
deuxième article, Prangé et al. (1995), les auteurs se sont intéressés à la distribution
angulaire des électrons qui précipitent, et ont montré que celle-ci a une influence sur
le rapport de couleur qu’on peut mesurer dans les spectres. Enfin, dans le dernier
article de la trilogie (Rego et al., 1999b), les auteurs utilisé la méthode de transfert
radiatif adding-doubling 23. Ils ont ainsi calculé des rapports de couleur en fonction
de l’énergie des électrons ou des protons qui précipitent. Ils ont de plus prédit que
lors d’une aurore de protons, le côté rouge de la raie Lyα contenait une composante
23. La méthode adding-doubling consiste à calculer des matrices de réflexion et de transmission
pour chaque couche d’atmosphère.
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asymétrique émise par des atomes d’hydrogène rapides issus de la recombinaison des
protons incidents. Détecter cette asymétrie pourrait permettre de mettre en évidence
une aurore de protons sur Jupiter. Mais cette asymétrie n’a pas été détectée dans
des spectres enregistrés avec l’instrument Goddard High Resolution Spectrograph
(GHRS) de HST (Rego et al., 2001), ce qui confirme que les électrons sont la source
principale des aurores de Jupiter .
Bisikalo et al. (1996) ont modélisé la précipitation de protons et d’électrons par
une méthode Monte-Carlo. En ce qui concerne le transport des électrons, ils ont
repris le modèle de transport à deux faisceaux de Waite et al. (1983). Le transport
des protons est décrit de manière cinétique, à l’aide de l’équation de Boltzmann. Les
électrons ont des énergies entre 0.22 et 22 keV et un flux total entre 1 et 100 erg
cm−2 s−1, et les protons ont des énergies entre 0.3 et 30 keV et un flux total de 10 erg
cm−2 s−1. Les auteurs ont calculé la production d’atomes d’hydrogène énergétiques
due aux réactions chimiques atmosphériques, en particulier aux réactions induites
par la précipitation d’électrons et de protons, en incluant les réactions d’échange
de charge. Un code de transfert radiatif adapté de celui de Gladstone (1988) leur a
permis de calculer le profil de la raie Lyman α émergente. Ce code résout l’équation
de transfert radiatif par une méthode matricielle, la méthode de Feautrier. Même si
le profil qu’ils obtiennent ne permet pas de reproduire exactement celui observé par
HST/GHRS, la présence d’atomes rapides augmente l’intensité dans les ailes de la
raie et permet d’augmenter la concordance avec les observations.
Perry et al. (1999) ont repris le modèle multifaisceaux à pertes discrètes d’énergie
de Porter et al. (1987) pour décrire la chimie induite par les aurores. Ce travail utilise
un modèle d’atmosphère basé sur les données de Voyager et de la sonde de descente
de Galileo, en augmentant artificiellement la température pour décrire le chauffage
résultant des aurores. Dans ce modèle, les faisceaux d’électrons qui précipitent sont
monoénergétiques et leur distribution en angle est isotrope. Ils doivent porter un flux
de 11 erg cm−2 s−1 pour que l’émission de la bande de Lyman de H2 atteigne sa valeur
mesurée par HST/GHRS, 80 kR. En confrontant leurs calculs à des observations de
IUE et HST, les auteurs obtiennent des énergies de 45 à 55 keV pour électrons qui
précipitent.
Grodent et al. (2001) ont repris le modèle à deux faisceaux et à pertes conti-
nues d’énergie de Waite et al. (1983). Son couplage avec un modèle de conduction
thermique a permis de calculer de manière auto-consistante le profil thermique de
l’atmosphère aurorale entre quelques kilomètres d’altitude et 2000 km d’altitude
(correspondant à des niveaux de pression de 10−2 à 10−14 bar) ainsi que les profils
de densité de H, H2, He, CH4 et C2H2. Ce modèle a été contraint par la comparaison
avec l’altitude des émissions et les températures mesurées par des observations. Il
différencie les conditions qui règnent dans les aurores discrètes de celles des aurores
diffuses. Les aurores discrètes sont reproduites par une précipitation d’électrons dont
le spectre est la somme de trois maxwelliennes, avec des énergies caractéristiques de
0.1, 3 et 22 keV et des flux de 0.5, 10 et 100 erg cm−2 s−1, respectivement. Pour les
aurores diffuses, la composante à haute énergie est remplacée par une distribution
kappa 24 à 15 keV, avec un flux de 20 erg cm−2 s−1 et un indice κ = 2.1. Notons qu’il
est tout à fait légitime d’avoir des doutes sur la crédibilité de ces distributions qui ne
24. La distribution kappa d’indice κ est : φ(v) ∝
(
1 +
v2
κv2c
)−κ−1
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sont justifiées par aucun argument physique ! Parmi tous les modèles d’atmosphère
de Jupiter qui existent aujourd’hui, celui-ci est le seul qui tient compte des caracté-
ristiques propres de l’atmosphère aurorale, il est en effet le seul à décrire de manière
auto-consistante le dépôt de l’énergie des électrons dans l’atmosphère aurorale et la
structure thermique de cette atmosphère. Le code de transport de (Grodent et al.,
2001) a été amplement utilisé pour interpréter des rapports de couleur et ajuster
les observations avec des spectres synthétiques (Dols et al., 2000; Ajello et al., 2001;
Gérard et al., 2002, 2003; Gustin et al., 2004b,a; Ajello et al., 2005; Gustin et al.,
2006).
Hiraki et Tao (2008) étudient le taux d’ionisation dans l’atmosphère de Jupiter en
fonction de l’énergie des électrons qui précipitent, de leur angle d’incidence et de la
densité d’hydrogène H2. Ils travaillent avec un code Monte-Carlo multidirectionnel.
Leur modèle tient uniquement compte des collisions que les électrons ont avec H2.
En résumé, parmi tous les modèles cités ci-dessus, seuls ceux de Kim et al. (1992)
et Perry et al. (1999) décrivent de manière discrète les pertes d’énergie que subissent
les électrons lors de collisions inélastiques 25. Tous les autres les décrivent de manière
continue, alors que cela peut conduire à des erreurs dans le calcul des taux d’excita-
tion, notamment quand les électrons ont une énergie très proche du seuil d’excitation
des particules atmosphériques (voir (Porter et al., 1987)).
Les modèles de Yung et al. (1982), Waite et al. (1983), Bisikalo et al. (1996) et
Grodent et al. (2001) ont de plus le désavantage d’utiliser seulement deux faisceaux
d’électrons.
4.2 La famille de codes TRANS*
Nous avons cherché à proposer un modèle qui représente une amélioration par
rapport aux modèles déjà existants. Notre point de départ est le code TRANSCAR 26
(Lilensten et Blelly, 2002). Initialement, ce code a été développé pour décrire la haute
atmosphère terrestre soumise aux précipitations d’électrons qui l’arrosent dans les
régions polaires. Sa structure est schématisée sur la figure 1.12. Il est composé de
deux parties, une partie cinétique qui modélise le transport des électrons supra-
thermiques, et une partie fluide qui calcule la concentration, la vitesse, le flux et la
température des électrons et des ions.
Dans la suite du texte, nous nous intéresserons uniquement à la partie cinétique,
qui peut être utilisée seule. Elle est décrite dans Lummerzheim et Lilensten (1994).
Comme on peut le voir sur la figure 1.12, elle sert à calculer les taux d’excitation
et d’ionisation des particules atmosphériques ainsi que le chauffage de l’atmosphère,
sous l’effet de précipitations d’électrons auroraux et du flux solaire ultraviolet. Les
collisions entre les électrons suprathermiques et les particules neutres atmosphé-
riques y sont décrites par l’équation de Boltzmann - et non par l’approximation de
pertes continues comme dans la majorité des codes cités au paragraphe précédent.
L’équation de Boltzmann permet de décrire les interactions entre les particules d’un
gaz dilué ; elle les modélise comme des collisions binaires entre sphères dures ayant
25. On pourra se référer à l’annexe A de Porter et al. (1987) pour avoir un aperçu des différentes
méthodes de pertes discrètes d’énergie.
26. TRANSCAR signifie "TRANSport au CARré"
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Figure 1.12 – Schéma tiré de Simon (2006) : structure du code "TRANS4" avec
la partie fluide et la partie cinétique et résumé des entrées-sorties de chaque partie.
TRANS4 est une version de TRANSCAR décrivant à la fois la précipitation d’électrons
et celle de protons dans l’atmosphère terrestre.
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entre elles une interaction à courte portée. Elle permet de rendre compte du ca-
ractère discret des pertes d’énergie se produisant à chaque collision. Notons que la
production d’électrons issus de l’ionisation des particules atmosphériques par colli-
sion électronique est calculée et que ces électrons sont inclus dans les flux d’électrons
suprathermiques 27, si bien que les collisions qu’ils ont avec les particules atmosphé-
riques sont prises en compte. En plus du fait qu’il résout l’équation de Boltzmann,
ce code a un autre avantage : il est multi-faisceaux. Le flux d’électrons est bien
entendu discrétisé en angle, mais plusieurs angles sont possibles, et non seulement
deux comme c’était le cas dans la majorité des codes cités ci-dessus, dont le code de
l’équipe belge. Des sections efficaces différentielles en angle et en énergie représentent
ainsi les probabilités de diffusion des électrons soumis à des collisions élastiques et
inélastiques.
Les différents codes TRANS*
Au fil des années - et de la succession des doctorants au Laboratoire de Plané-
tologie de Grenoble - ce code a été décliné sous forme de variantes : une variante
pour décrire l’ionosphère de Mars, une pour celle de Vénus, une pour celle de Titan,
donnant des codes TRANS-Mars (Witasse et al., 2002, 2003; Simon et al., 2009;
Nicholson et al., 2009), TRANS-Venus (Gronoff et al., 2007, 2008), TRANS-Titan
(Lilensten et al., 2005b,a; Gronoff et al., 2009a,b). Il a également été perfectionné,
d’abord par la prise en compte des ions doublement chargés présents dans l’iono-
sphère (Witasse et al., 2002; Simon et al., 2005) puis, en ce qui concerne l’ionosphère
terrestre, en permettant de prendre en compte les précipitations de protons (Simon
et al., 2007).
La première partie de ma thèse a consisté à adapter la partie cinétique de
TRANS* au cas de Jupiter, dans le but de calculer l’émission de la raie Lyα de
l’hydrogène atomique excitée par la précipitation d’électrons dans les aurores de
Jupiter.
Description cinétique du transport des électrons à l’aide de l’équation de
Boltzmann
L’équation de Boltzmann décrivant les flux d’électrons suprathermiques dans
une ionosphère est présentée dans Stamnes et Rees (1983b); Gronoff (2009). J’en
reprends les grandes lignes ici. Les électrons suprathermiques sont représentées par
leur fonction de distribution dans l’espace des phases, f(~r,~v, t) (qui se mesure en
cm−6 s). La variation de f est donnée par l’équation de Boltzmann non conservative
(Gronoff, 2009; Stamnes et Rees, 1983b; Karamcheti et Sentman, 1968) :
∂f
∂t
+ ~v · ∂f
∂~r
+
∂
∂~v
(
f ~X
me
)
= Q, (1.4)
où Q (comme Quelle, qui veut dire "source" en allemand) est un terme qui décrit
la production d’électrons de position ~r et de vitesse ~v à l’instant t, me est la masse
des électrons et ~X la force extérieure s’exerçant sur les électrons dans l’état (~r,~v).
Dans notre cas, ~X est la force de friction exercée par les électrons thermalisés sur
27. par l’intermédiaire du terme source de l’équation de Boltzmann (voir page suivante).
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les électrons suprathermiques. Elle est décrite avec la fonction continue de friction
L(E) (ou stopping cross section, qui se mesure en eV cm2), définie par :
~X = −neL(E)~v
v
, (1.5)
où ne est la densité d’électrons thermalisés, E est l’énergie de l’électron suprather-
mique et v =‖ ~v ‖ sa vitesse. Ceci met en évidence le fait que la force de friction
n’est pas conservative et justifie qu’on utilise l’équation de Boltzmann non conver-
vative 28. Les codes TRANS* utilisent la fonction de friction proposée par Swartz
et al. (1971) et recommandée par Stamnes et Rees (1983a) :
L(E) =
3.37−12
E0.94n0.03e
(
E − Eth
E − 0.53Eth
)2.56
, (1.7)
où Eth = 8.618 × 10−5Te (si on note Te la température électronique exprimée en
K), et E est exprimée en eV. Cette expression a été établie en ajustant des formules
analytiques données par Schunk et Hays (1971); Schunk et al. (1971) pour décrire les
interactions coulombiennes et l’émission Cerenkov. En ce qui concerne le terme de
production Q, il peut se décomposer comme la somme d’un "terme source" décrivant
l’apparition de nouveaux électrons dans l’atmosphère et d’un "terme de collision" dû
à la diffusion des électrons qui étaient déjà présents auparavant dans l’atmosphère
mais avaient une vitesse différente.
Il est judicieux de se ramener à une équation portant non pas sur la fonction de
distribution des électrons suprathermiques f , mais sur leur flux I, qui se mesure en
cm−2 s−1 eV−1 sr−1. Pour cela on utilise le changement de variable
I(~r, E, ~u, t) =
v2
me
f(~r,~v, t), (1.8)
où E =
1
2
mev
2 est l’énergie cinétique des électrons et ~u =
~v
v
est la direction dans
laquelle ils se déplacent. (Stamnes et Rees, 1983b) montrent que l’on obtient :
1
v
∂I
∂t
+
~v
v
· ∂I
∂~r
− ne∂(L(E)I)
∂E
=
1
v
Qˆ, (1.9)
où Qˆ(~r, E, ~u, t) =
v2
me
Q(~r,~v, t).
Dans le cas d’une géométrie plan-parallèle, et dans l’hypothèse que l’on est dans
un état stationnaire, cela donne :
µ
∂I(τ, µ, E)
∂τ(z, E)
= −I(τ, µ, E) + ne(z)∑
k
nk(z)σtotk (E)
∂ (L(E)I(τ, µ, E))
∂E
+D(z, µ, E)
+ P (z, µ, E) (1.10)
où
28. Si ~X était une force conservative, 1.4 serait remplacée par l’équation de Boltzmann conser-
vative :
∂f
∂t
+ ~v · ∂f
∂~r
+
~X
me
· ∂f
∂~v
= Q (1.6)
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– µ est le cosinus de l’angle entre la ligne de champ magnétique et la direction
de propagation des électrons.
– nk(z) (qui s’exprime en cm−3) est la densité de l’espèce atmosphérique k à
l’altitude z.
– σtotk (E) (qui s’exprime en cm2) est la section efficace totale de collision élec-
tronique de l’espère k à l’énergie E. C’est la somme des sections efficaces de
collision élastique et inélastique.
– τ est la profondeur de collision (ou encore profondeur de diffusion). Elle est
définie par τ(z) =
zmax∫
z
dτ , où zmax est l’altitude maximale du modèle d’atmo-
sphère et dτ =
∑
k
nk(z)σ
tot
k (E)dz. τ est une grandeur sans dimension analogue
à une épaisseur optique en transfert radiatif.
– P (z, µ, E) (qui s’exprime en cm−2 s−1 eV−1 sr−1) est le terme source don-
nant le nombre d’électrons primaires introduits dans l’atmosphère dans l’état
(µ,E) à l’altitude z. Les électrons primaires sont les électrons incidents (qui
précipitent dans l’atmosphère depuis la magnétosphère) ainsi que les photo-
électrons. Le terme P est décrit ci-dessous.
– D(z, µ, E) (qui s’exprime en cm−2 s−1 eV−1 sr−1) est le terme de diffusion
donnant le nombre d’électrons secondaires produits dans l’état (µ,E) à l’al-
titude z suite à une diffusion. Il est également décrit un peu plus loin. Les
électrons secondaires sont les électrons issus d’une collision électronique
inélastique entre un primaire et une particule atmosphérique. Ce terme dé-
signe donc aussi bien les électrons primaires dont l’énergie a été diminuée (ou
dégradée) lors d’une collision électronique que les électrons produits lors de
l’ionisation des particules atmosphériques par collision électronique.
Description des termes de production d’électrons
Terme de sources primaires P . Le terme source P décrit la production d’élec-
trons primaires, qui inclut les électrons incidents ainsi que les photoélectrons :
P (z, E, µ) = P prec(z, E, µ) + P phot(z, E, µ) (1.11)
La production d’électrons primaires due à la précipitation de plasma, P prec(z, E, µ),
est nulle partout sauf au sommet de l’atmosphère. Là-haut elle est déterminée par les
caractéristiques du flux d’électrons qui précipite dans l’atmosphère en provenance
de la magnétosphère, que l’on cherche à caractériser sur Jupiter.
La source correspondant à la production de photoélectrons est donné par :
P phot(z, µ, E) =
1∑
k
nk(z)σtotk (E)
∑
`
pphot` (z, E), (1.12)
où pphot` (z, E) (qui s’exprime en cm
−3 s−1 eV−1 sr−1) est la production volumique de
photoélectrons d’énergie E par ionisation de l’espèce `. (Pour simplifier les notations
on décrit seulement le cas où chaque espèce atmosphérique ` produit un seul type
d’ion). Lors d’une photoionisation, on considère que le photoélectron emporte avec
lui toute l’énergie E disponible, c’est-à-dire que son énergie cinétique vaut E =
Ehν−Ethres` , où Ehν est l’énergie du photon incident et Ethres` est le seuil d’ionisation
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de l’espère `. La production d’électrons d’énergie E par photoionisation de l’espèce
` (qui s’exprime en cm−3 s−1 eV−1 sr−1) est donc donnée par :
pphot` (z, E) =
1
4pi
n`(z)σ
ion,phot
` (E + E
thres
` )Φ(z, E + E
thres
` ), (1.13)
où
– n`(z) (en cm−3) est la densité de l’espèce ` à l’altitude z.
– σion,phot` (E
′) (en cm2) est la section efficace de photoionisation de l’espèce ` à
l’énergie E ′.
– Φ(z, E ′) (en photons cm−2 s−1 eV−1) est le flux différentiel de photons ionisants
d’énergie E ′.
– Le facteur 4pi répartit la production de manière isotrope.
Terme de diffusion D. Le terme de diffusion D(z, µ, E) donnant le nombre
d’électrons produits à l’altitude z dans l’état (µ,E) vaut :
D(z, µ, E) =
1∑
k
nk(z)σabsk (E)
∑
`
d`(z, µ, E), (1.14)
où la sommation s’effectue sur les différentes espèces atmosphériques indexées par
l’indice ` et le terme correspondant à chaque espèce est (en cm−3 s−1 eV−1) :
d`(z, µ, E) = n`(z)
Emax∫
E′=E
1∫
µ′=−1
σtot` (E
′)I(τ, µ′, E ′)R`(E ′, µ′ → E, µ)2pidµ′dE ′ (1.15)
R`(E
′, µ′ → E, µ) est la fonction de redistribution en angle et en fréquence de
l’espèce `. Elle s’exprime en eV−1 (2pisr)−1. Elle donne la probabilité de créer un
électron dans l’état (µ,E) lors d’une collision entre un électron dans l’état (µ′, E ′)
et une particule de l’espèce ` :
R`(E
′, µ′ → E, µ) =
∑
p
σelec`,p (E
′, µ′ → E, µ)
σT` (E
′)
(1.16)
La somme du numérateur porte sur tous les processus élastiques et inélastiques p
que peut subir l’espèce ` par collision électronique. Les σelec`,p sont les sections efficaces
différentielles correspondantes (mesurées en cm2 eV−1 (2pisr)−1).
Résolution de l’équation de Boltzmann dans TRANS*
Une fois que l’on connaît ses termes de production S et D, l’équation de Boltz-
mann stationnaire (1.10) portant sur le flux de particules dans un milieu plan-
parallèle est formellement analogue à celle une équation de transfert radiatif mono-
chromatique (Stamnes et al., 1988). Une autre manière de voir les choses est de dire
que l’équation de transfert radiatif est une équation de Boltzmann pour le gaz de
photons (Mihalas, 1978). Pour mémoire, l’équation de transfert radiatif monocro-
matique plan-parallèle est de la forme :
µ
dIλ(τλ, µ,Φ)
dτλ
= Iλ(τλ, µ,Φ)− Sλ(τλ, µ,Φ), (1.17)
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où Φ est l’angle azimuthal, µ le cosinus de l’angle polaire, Iλ(τλ, µ,Φ) l’intensité
spécifique dans la direction (µ,Φ) à l’épaisseur optique τλ et à la longueur d’onde λ
et Sλ(τλ, µ,Φ) est la fonction source. Cette équation a été étudiée en profondeur, et
il existe plusieurs techniques pour la résoudre... dont l’équation de Boltzmann peut
bénéficier. L’une de ces techniques est la méthode des ordonnées discrètes (introduite
par Chandrasekhar (1960)), dans laquelle on discrétise l’espace des angles liés à µ
pour se ramener à un système d’équations différentielles couplées du 1er ordre, qui
peut être résolu numériquement en décomposant le milieu en couches homogènes
(Stamnes et al., 1988). Une autre technique qui avait été envisagée initialement
lors de la genèse de TRANSCAR est la "technique Feautrier" (Feautrier, 1964),
qui résout l’équation de transfert radiatif plan-parallèle en la transformant en une
équation différentielle du 2eme ordre portant sur le flux net (voir paragraphe 3.2 pour
plus de détails). Cependant la méthode de Feautrier est mal adaptée aux hypothèses
d’énergie décroissante utilisées pour décrire la dégradation en énergie des électrons.
De plus elle nécessite que le terme source soit isotrope, ce qui n’est pas le cas dans
TRANS* puisqu’on décrit la diffusion angulaire qui a lieu lorsqu’un électron subit
une collision. Ainsi, dans TRANS*, c’est la méthode des ordonnées discrètes qui a
été implémentée. L’équation de Boltzmann stationnaire dissipative est mise sous la
forme (1.17) puis résolue en utilisant l’algorithme DISORT 29 (Stamnes et al., 1988).
Hypothèses du code TRANS*
Le code TRANS* repose sur un certain nombre d’hypothèses.
Tout d’abord on suppose que l’atmosphère et les précipitations de plasma sont
dans un état stationnaire. Ceci est justifié par le fait que les particules suprather-
miques sont absorbées en un temps suffisamment court pour que les précipitations
et les paramètres atmosphériques n’aient pas le temps de varier.
On décrit localement l’atmosphère avec un modèle plan-parallèle et on considère
que celle-ci est stratifiée horizontalement. Notons que cela nous empêche de tenir
compte du transport horizontal des particules (et donc de décrire des vents horizon-
taux) mais est bien adapté pour décrire des particules qui précipitent le long des
lignes de champ magnétique, jusque relativement bas en latitude magnétique (Culot
et al., 2004).
A ce sujet, on assimile le mouvement des particules chargées (qui est composé
de morceaux de spirales centrées autour des lignes de champ magnétique) au mou-
vement de leur centre de giration (dont la trajectoire est composée de segments
rectilignes).
Par ailleurs on néglige la force électrique que le champ électrique ambiant exerce
sur les particules de plasma, ainsi que la force de gravité. La force électrique accélère
les particules et est susceptible de les accélérer et de les dévier de leurs trajectoires,
et par conséquent peut modifier l’altitude à laquelle celles-ci sont absorbées, mais
il serait difficile de tenir compte du champ électrique de l’ionosphère de Jupiter ou
d’un Jupiter chaud puisqu’on ne les connait pas !
En outre, comme on l’a vu par l’intermédiaire du terme de friction L(E), on
recourt à la CSDA - mais uniquement pour décrire les collisions entre les électrons
29. L’algorithme DISORT (Discrete Ordinates Radiative Transfer Program for
a Multi-Layered Plane-Parallel Medium) est en accès libre à l’adresse ftp ://cli-
mate1.gsfc.nasa.gov/wiscombe/Multiple_Scatt/.
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suprathermiques et les électrons ionosphériques ainsi que la génération d’ondes Ce-
renkov (et non pour décrire les collisions entre les particules neutres et les électrons
suprathermiques, comme c’était le cas dans les codes cités plus haut). Le formalisme
de l’équation de Boltzmann permet en effet de décrire de manière discrète les pertes
d’énergie se produisant à chaque collision avec une particule neutre ; Simon (2006)
détaille comment ces pertes d’énergie sont discrétisées dans le code.
Une approximation est faite dans le traitement des collisions inélastiques puis-
qu’on considère que les électrons incidents n’y sont pas déviés. Quant aux électrons
secondaires, on suppose que leur distribution angulaire est isotrope. Il a été montré
que cette hypothèse n’a pas d’influence notable sur les résultats (Lummerzheim et
Lilensten, 1994). En revanche la déflexion des électrons lors des diffusions élastiques
est bel et bien prise en compte.
Enfin une des limitations du code réside dans le fait que l’on néglige l’énergie
cinétique des fragments issus de la dissociation des molécules atmosphériques, alors
que ces fragments ne sont en réalité pas au repos. Pour la molécule d’hydrogène par
exemple, les fragments se répartissent en deux populations : on peut distinguer une
population ayant une énergie cinétique de 0.3 eV et une autre de 4 eV (Ajello et al.,
1991).
Un des produits de TRANS* : l’énergie consommée pour produire une
paire électron-ion
Comme le montre la figure 1.12, une des sorties de la partie cinétique du code est
le calcul des taux d’ionisation des différentes particules atmosphériques. En comp-
tant combien de particules atmosphériques se font ioniser par des précipitations
d’électrons, on peut calculer l’énergie moyenne consommée dans le faisceau d’élec-
trons pour produire une paire électron-ion en fonction de l’énergie des électrons in-
cidents. Plutôt que de résoudre l’équation de transport des électrons, certains codes
utilisent cette valeur directement, sous le nom de W-value. Nous l’avons calculée
pour les différentes atmosphères planétaires décrites par un code TRANS* :
W =
Qfull
Pi
(1.18)
où Qfull est le flux d’énergie apporté dans l’atmosphère par les précipitations d’élec-
trons (qui s’exprime en eV cm−2 s−1) et Pi est le nombre d’ions produits par seconde
dans une colonne d’atmosphère (qui s’exprime en cm−2 s−1). Le résultat est publié
dans Annales Geophysicae Simon Wedlund et al. (2011), dont l’article est reproduit
dans l’annexe 1. Ma contribution à ce travail a été de faire le calcul pour Jupiter et
des atmosphères composées uniquement de H, H2 et He. Pour Jupiter on trouve W
= 43 eV lorsque les précipitations d’électrons ont une énergie caractéristique E de
100 eV, et W = 37 eV pour E = 1 keV.
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Chapitre 2
Emission Lyman α des aurores de
Jupiter
Comment caractériser les précipitations d’électrons ?
La raie H-Lyα est la plus intense du spectre UV des aurores. Nous avons donc
cherché à voir quelles informations elle permet d’obtenir sur les précipitations inci-
dentes. Son profil dépend-il de l’énergie des électrons incidents ? De leur distribution
angulaire ?
Le code TRANS-Jupiter nous donnera les flux d’électrons à travers l’atmosphère.
Cela permettra de calculer les taux d’excitation de H(2s) et H(2p), et d’en déduire
le taux d’émission de photons Lyα. Comme l’hydrogène atomique est un composant
majoritaire de la haute atmosphère, celle-ci est optiquement épaisse à la longueur
d’onde des transitions de la série de Lyman. En effet, le niveau inférieur de ces
transitions est peuplé thermiquement (puisque c’est le niveau fondamental n = 1).
Nous ferons donc ensuite des calculs de transfert radiatif pour obtenir l’intensité de
la raie émergente Lyα, ainsi que son profil.
Cette étude a été publiée dans l’article Menager et al. (2010) qui est joint à ce
manuscrit dans l’annexe A, je ne la détaille donc pas à nouveau ici. En revanche
j’apporte des précisions sur certains points qui n’ont pas été développés dans l’article.
1 Modélisation avec TRANS-Jupiter
Lorsqu’on adapte TRANS* à une nouvelle planète, la majeure partie du travail
consiste à changer les entrée du code : trouver un modèle d’atmosphère, rassembler
les sections efficaces de photoabsorption et les sections efficaces de collision électro-
nique élastiques et inélastiques, chercher des informations sur les précipitations de
particules incidentes en haut de l’atmosphère.
1.1 L’atmosphère aurorale de Jupiter
Les mesures in-situ effectuées dans l’atmosphère de Jupiter ont été réalisées par la
sonde de Galileo à 6˚ de latitude, bien loin des régions aurorales. Or l’énergie apportée
par les précipitations de plasma est à l’origine d’une température et d’une chimie
différentes de celles des basses latitudes. L’atmosphère est en particulier chauffée
par les réactions chimiques exothermiques initiées par l’ionisation et la dissociation
43
CHAPITRE 2. EMISSION LYMAN α DES AURORES DE JUPITER
de H2 (voir figure 2.1) ainsi que par l’énergie cinétique des fragments de dissociation
de H2. Les mesures de Galileo ne reflètent donc pas ce que l’on peut trouver dans
Figure 2.1 – Tableau tiré de Grodent et al. (2001) : Réactions chimiques exo-
thermiques impliquées dans le chauffage chimique de l’atmosphère. L’énergie relachée
par chaque réaction est indiquée dans la deuxième colonne.
les zones polaires, si bien que quelques auteurs ont élaboré des modèles spécifiques
pour décrire l’atmosphère aurorale.
Avant les mesures de Galileo, Trafton et al. (1994) avaient construit un modèle
qui leur permettait de reproduire les bandes de Lyman et de Werner de H2 observées
par HST/GHRS entre 125.2 et 128.8 nm ainsi qu’entre 157.0 et 160.7 nm. Leur
modèle inclut les espèces neutres H, H2, He et CH4 (voir figure 2.2). Il va de 0 à
3000 km d’altitude. Il est contraint par la température des raies quadrupolaires de
H2 à 2.03, 2.12 et 2.22 µm dans la région aurorale au sud de Jupiter (Kim et al.,
1990) et celle de l’émission de H+3 à 2 µm (Drossart et al., 1989) mesurées avec le
CFHT. Trafton et al. (1994) ont utilisé le modèle de précipitations électroniques
de Waite et al. (1983) pour calculer les taux d’excitation des niveaux électroniques
de H2 et prédire l’allure de ses bandes de Lyman et de Werner. Ils obtiennent une
température exosphérique particulièrement élevée : 2100 K. Une autre particularité
de ce modèle réside dans le fait que H2 reste plus abondant que H jusqu’à plus de
4000 km d’altitude.
Un autre modèle d’atmosphère aurorale est proposé par Grodent et al. (2001).
Leur modèle inclut cinq espèces de particules neutres : H, H2, He, CH4 et C2H2 et
il couvre les altitudes de 100 à 1850 km. Il est construit de manière auto-cohérente,
en se basant sur un modèle de conductivité thermique et le modèle de transport des
électrons unidimensionnel et à deux faisceaux de Waite et al. (1983). En résolvant des
équations de diffusion, les profils de composition et de température ont été ajustés
de manière auto-consistante. Les précipitations d’électrons d’une aurore discrète ont
été modélisées par une somme de trois maxwelliennes, de la forme
Φdiscr(E) = Φ1
E
E1
e
−E
−E1 + Φ2
E
E2
e
−E
−E2 + Φ3
E
E3
e
−E
−E3 , (2.1)
avec pour la maxwellienne la plus énergétique E1 = 22 keV et Φ1 = 100 erg cm−2
s−1, celle du milieu E2 = 3 keV et Φ2 = 10 erg cm−2 s−1, et la plus douce E3 = 100
eV et Φ3 = 0.5 erg cm−2 s−1. Le flux total contenu dans ce spectre a été ajusté pour
que le nombre de photons qu’il fait émettre à H2 soit, si on le somme sur une colonne
d’atmosphère (en négligeant l’absorption), 1.1 MR, qui est une valeur effectivement
observée dans les arcs discrets. La composante à haute énergie a été ajustée pour
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Figure 2.2 – Tirée de Trafton et al. (1994) : Profils de densité des espèces
neutres et profil de température du modèle d’atmosphère de Trafton et al. (1994).
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que l’altitude des émissions corresponde à celle mesurée par Galileo dans le visible
(245± 30 km). Quant aux deux maxwelliennes les plus douces, elles ont été ajustées
pour respecter les contraintes imposées sur le profil de température par l’observation
des émissions de H+3 , H2 et des hydrocarbures (voir figure 2.3b). Le flux d’une aurore
diffuse contient les deux mêmes maxwelliennes les moins énergétiques mais la plus
énergétique est remplacée par une fonction kappa :
Φdiff(E) = Φ1
E
E1
1(
1 + E
κ
E1
)κ+1 + Φ2 EE2 e −E−E2 + Φ3 EE3 e −E−E3 , (2.2)
avec dans ce cas E1 = 15 keV, Φ1 = 20 erg cm−2 s−1. Le flux porté par la fonction
kappa est contraint par les mesures de l’instrument EPD de mesure des particules
énergétiques de Galileo effectuées entre 10 et 20 RJ . L’énergie caractéristique de
cette fonction a été choisie pour que l’on retrouve encore le maximum d’émission à
245 km (bien que cette altitude ait été observée dans une aurore discrète...). Comme
on peut le voir sur la figure 2.3, dans les deux cas la température exosphérique atteint
environ 1300 K, soit 360 K de plus que ce qu’avait mesuré Galileo. Dans TRANS-
Jupiter j’ai essentiellement travaillé avec le modèle d’atmosphère discrète. (Le fait
d’utiliser le profil de température d’une aurore diffuse donnait des résultats très
similaires.) Bien qu’il repose sur un coefficient de diffusion turbulente recommandé
par Gladstone et al. (1996) pour les régions non-aurorales, et donc qu’il ne tienne
pas compte du fait que le chauffage des régions polaires augmente probablement la
turbulence, le modèle de Grodent et al. (2001) est le seul à tenir compte de manière
auto-cohérente de la précipitation d’électrons, du chauffage et de la diffusion, et
il donne des résultats qui sont compatibles avec les observations dans l’UV. En
revanche il ne donne pas de profil de densité électronique, j’ai donc utilisé pour ne
un profil mesuré par occultation radio par Voyager II, et j’ai choisi le profil mesuré
à la latitude la plus élevée possible (66˚ ) (Hinson et al., 1998).
Gustin et al. (2006) utilisent le modèle d’atmosphère "NEB" (North Equatorial
Belt) proposé par Gladstone et al. (1996) pour modéliser un arc auroral observé
avec HST/STIS. Le modèle NEB est issu de calculs de photochimie et de diffusion
à une dimension. La seule source d’énergie externe à l’atmosphère qui y est décrite
est le rayonnement solaire ; les précipitations de plasma aurorales ne sont pas prises
en compte. Ce modèle n’est pas approprié pour décrire des régions aurorales, je ne
l’ai donc pas utilisé.
2 Quenching
Pour obtenir le taux d’émission de photons Lyα, il est nécessaire de tenir compte
des processus de quenching, qui sont susceptibles de faire passer les atomes de l’état
2s à l’état 2p. En effet, la transition H(2s) → H(1s) est interdite par les règles de
sélection dipolaires. La désexcitation spontanée de H(2s) est une émission à deux
photons. La durée de vie de l’état 2s est de τ2s = 0.14 s, ce qui en fait un état
métastable. Comme le niveau 2s est situé seulement 4.4 meV au-dessus du niveau
2p, de faibles perturbations suffisent pour faire passer les atomes d’un état à l’autre.
La vitesse thermique moyenne des atomes d’hydrogène, qui vaut vthmoy =
√
2kBT
mH
,
varie entre 1.5 et 5 km/s dans l’atmosphère de Jupiter (voir figure 2.4). Or à ces
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(a) Profils de densité de H, H2, He, CH4 et C2H4 du modèle de Grodent et al. (2001). En
revanche le profil de température présenté sur cette figure n’est pas celui produit par le code de
Grodent et al. (2001). Il correspond au profil mesuré par Galileo et a servi de point de départ
au code.
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illustrated: (1) initial energy distribution at the top of the 
atmosphere, (2) degraded energy distribution above the H2 
emission peak (1200 km), (3) at the H2-FUV emission peak (247 
km), and (4) below the emission peak (180 km). The flux profiles 
result from the balance between production and loss into the 
different energy bins. Since all degrading processes occur 
simultaneously, it is difficult to discriminate their individual 
action. The degradation rate of the electron flux along its path is 
mainly controlled by the behavior of the H2 density profile. 
Below the level of the peak of H2 emission, corresponding to the 
level of maximum energy deposition, the electron flux rapidly 
vanishes. This level is determined by the shape of the initial 
energy distribution of the electrons; in the case of a 
monoenergetic electron beam, the pressure level of the peak is 
proportional to the energy, and for more complex distributions, 
the altitude mainly depends on the mean or characteristic energy. 
The shape of the electron fluxes in Figure 2 can be discussed 
with simple considerations. For energies higher than 20 eV the 
total electron interaction cross section rapidly decreases, resulting 
in a slower degradation of high-energy electrons (>5 keV). An 
efficient depopulation of the low-energy bins occurs at all 
altitudes, and the soft electrons having a mean energy of-100-eV, 
which corresponds to the maximum of the degradation cross 
section, rapidly vanish as the electron beam, penetrates into the 
atmosphere. However, this depopulation is partly balanced by the 
massive arrival of low-energy secondaries with energies < 1 keV. 
Indeed, with a mean energy per ion pair of 40-eV, one 40-keV 
electron is able to produce- 1000 secondary electrons, which will 
rapidly populate these low-energy bins. The abrupt rise of the 
electron flux below 10-eV corresponds to a minimum in the total 
inelastic cross section between rotational and vibrational 
excitation and other processes having a threshold energy of the 
that all cascading energy that populates the lowest-energy bin 
(0.25-eV) is ultimately converted into electron heating. 
6.2. Temperature Profile 
Figure 3 shows the vertical temperature profiles obtained with 
the diffuse and discrete auroral energy distributions. In both 
cases, the convergence process used a temperature increment of 
1 K per time step above the critical pressure (set to 1 I. tb) and of 
0.5 K below it. The profiles are compared with the Galileo 
equatorial thermal profile and with the temperature constraints 
(shaded regions in Figure 3) deduced from the UV and IR auroral 
emissions. 
It is directly seen that above the homopause (-•1 I. tbar), both 
thermal profiles are in agreement with the H2-FUV and H3+-NIR 
constraints, while below the homopause only the discrete auroral 
energy distribution agrees with the hydrocarbon-NIR constraints. 
As expected, the nonauroral Galileo thermal profile is too cold, 
especially below the homopause. Numerical values of relevant 
temperatures are listed in Table 2. 
An exospheric temperature of-1300 K is reached in both 
cases, higher than the temperature deduced from Galileo for the 
equatorial exosphere (940 K). The H2 temperature is 407 K in the 
discrete auroral case, just at the lower limit of the H2-FUV 
temperature constraint (400-800 K), and reaches 473 K in the 
diffuse auroral case, in better agreement with the observational 
range. The H3 * temperature is estimated in the same way by 
weighting the thermal profile with the H3+-NIR emission profile. 
The diffuse and discrete auroral energy distributions give rise to 
the same H3 + temperature of 740 K, which is in the lower part of 
the observational range (700-1100 K). 
The similarities between the discrete and diffuse thermal 
order of 10-eV. In order to avoid numerical problems we assume profiles, especially above the homopause, are apparently in 
(b) Profils de température calculés dans le cas d’une aurore diffuse et d’une aurore discrète,
comparés avec le profil mesuré par Galileo. La zone grisée délimite un domaine restreint par les
contraintes observationnelles. Les molécules ayant servi à établir ces contraintes ainsi que les
domaines de longueurs d’ondes utilisées sont indiquées.
Figure 2.3 – Modèle d’atmosphère de Grodent et al. (2001)
2. QUENCHING 47
CHAPITRE 2. EMISSION LYMAN α DES AURORES DE JUPITER
 0
 200
 400
 600
 800
 1000
 1200
 1400
 1600
 1800
 2000
 1.5  2  2.5  3  3.5  4  4.5  5
Al
tit
ud
e 
[km
]
Vitesse thermique moyenne [km s−1]
Figure 2.4 – Vitesse thermique moyenne vthmoy =
√
2kBT
mH
des atomes d’hydrogène
en fonction de l’altitude.
vitesses, la section efficace de quenching de H(2s) vers H(2p) par collision avec
H2, σquench, est de l’ordre de 100 Å2 (Vassilev et al., 1990). Le taux de transition
correspondant (qui s’exprime en s−1) est :
Aquench = nH2σquenchv
th
moy (2.3)
Il est tracé sur la figure 2.5. La figure 9 de Menager et al. (2010) montre que la majo-
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Figure 2.5 – Comparaison du taux de transition de H(2s) par quenching sur H2 et
par émission spontanée à deux photons.
rité des photons Lyα sont émis en-dessous de 1000 km d’altitude, altitude en-dessous
de laquelle le quenching domine largement par rapport à l’émission spontanée, d’au-
tant plus que nous n’avons tenu compte que des collisions de H(2s) avec H2 et pas de
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celles avec les autres constituants atmosphériques. Dans le calcul du taux d’émission
de photons Lyα nous pouvons donc considérer que tous les atomes d’hydrogène exci-
tés dans l’état dans l’état 2s se désexcitent en passant dans l’état 2p et en émettant
un photon Lyα.
Le quenching de H(2s) vers H(2p) peut également être initié par un champ
électrique. En présence d’un champ électrostatique de valeur E exprimée en V m−1,
la durée de vie de l’état 2s n’est plus τ2s = 0.14 s mais devient (Mentall et Gentieu,
1970) :
τ ′2s [en s] = 3.6/E
2. (2.4)
Le champ électrique horizontal sur Jupiter est estimé à 1 V m−1 (Lystrup et al.,
2007), il est trop faible pour initier un quenching de 2s vers 2p puisque l’on obtient
τ ′2s = 3.6 s.
3 Transfert radiatif
Pour calculer le profil de la raie Lyα qui émerge de l’atmosphère, j’ai utilisé le
code de transfert radiatif qu’avait introduit Gladstone (1988) pour modéliser des
émissions UV de deux planètes, côté jour. Les émissions en question étaient celles
de l’oxygène atomique sur Terre et des raies H-Lyman-α et β sur Jupiter. Ce code
utilise la méthode de Feautrier pour résoudre l’équation de transfert radiatif. (Cette
méthode est décrite au paragraphe 3.2.) Le code utilise une géométrie 1D plan-
parallèle pour faire des calculs de diffusion mais il tient compte de la sphéricité de
l’atmosphère dans le calcul de l’épaisseur optique traversée par les photons stellaires
qui pénètrent dans l’atmosphère.
3.1 Code de transfert radiatif : historique
La raie Lyα de H est située à 1215.67 Å et celle de D à 1215.34 Å, si bien que
les ailes des deux raies se superposent et permettent des échanges de photons. En
reprenant le code de Gladstone (1988), Griffioen (2000) a montré que ce couplage
fait diminuer l’intensité de la raie D-Lyα de la raie qui émerge de l’atmosphère au
niveau du limbe. A cause de ce couplage les photons sont diffusés dans les ailes de
la raie H-Lyα, d’où la probabilité de sortir est très faible (plus on s’éloigne du coeur
d’une raie, plus l’atmosphère devient optiquement fine).
Parkinson et al. (1999, 2006) ont repris ce code pour estimer l’abondance du
deutérium dans la thermosphère de Jupiter, modéliser sa chimie et calculer l’intensité
de sa raie Lyα.
Barthélemy et al. (2004) s’en sont servi pour modéliser l’émission Lyβ de H
dans l’atmosphère jovienne et étudier l’effet du couplage de cette raie avec la raie
(6, 0)P (1) de la bande de Lyman de H2. Ils ont montré que le couplage fait diminuer
l’intensité de la partie centrale de la raie et la rend asymétrique.
Le code a également permis à Barthélemy et al. (2005) de décrire le couplage entre
la raie H-Lyα et des raies de H2, et de prédire que les températures vibrationnelles
de H2 sur Jupiter sont 40 à 50 % plus élevées que les températures cinétiques.
Enfin, Barthélémy et al. (2007) s’en sont servi pour étudier comment les raies
H-Lyα et H-Lyβ du Jupiter chaud HD 209458b sont modifiées sous l’effet de leur
couplage avec des raies de H2, et comment elles influent sur l’intensité mesurée
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pendant le transit. Les modifications sont trop faibles pour être détectées avec les
télescopes actuels et il est donc impossible pour l’instant de détecter la présence de
H2 en utilisant cette technique. En revanche le couplage avec des aires de H2 entraîne
une diminution d’intensité de l’ordre de 2.5% lors du transit dans les raies stellaires
du carbone ionisé C III à 977.02 Å et 1175 Å et dans la raie de l’oxygène ionisé O
VI à 1032 Å, si bien qu’il semble théoriquement possible de détecter H2 de cette
manière. Cela va peut-être se réaliser prochainement : une demande de temps pour
observer le Jupiter chaud HD 189733b avec le Cosmic Origins Spectrograph (COS) 1
de HST, à laquelle je suis associée, a été soumise en février dernier.
3.2 Equation de transfert radiatif
A ce sujet ma référence principale est l’excellent livre de Mihalas (1978).
Dans un milieu plan-parallèle et dans un état stationnaire, l’équation donnant
la variation d’intensité le long d’un rayon lumineux est :
µ
dI
dz
(z, µ, x) = −α(z, x)I(z, µ, x) + j(z, µ, x) (2.5)
où
– I(z, µ, x) (qui s’exprime en photons s−1 cm−2 sr−1 Å−1) est l’intensité spéci-
fique à l’altitude z, dans la direction définie par l’angle µ et à la fréquence
x.
– µ est le cosinus de l’angle entre la verticale et la direction de propagation des
photons.
– α(z, x) est le coefficient d’extinction (qui s’exprime en cm−1) :
α =
∑
k
nk(z)σ
abs
k (x) +
∑
`
n`(z)σ
diff
` (x) (2.6)
La première somme porte sur les différentes espèces absorbantes présentes
dans le milieu et la deuxième sur les espèces diffusantes. ni(z) est la densité de
l’espèce i à l’altitude z, σabsi (x) sa section efficace d’absorption à la fréquence x
et σdiffi (x) sa section efficace de diffusion. Comme nous ne nous intéressons pas
au couplage entre différentes raies, dans la suite, pour simplifier les notations,
on pourra supposer qu’un seul absorbeur et qu’un seul diffuseur sont présents.
– j(z, µ, x) est le coefficient d’émission (qui s’exprime en photons s−1 cm−3 sr−1
Å−1). Il donne la densité volumique et spectrale de photons émis à l’altitude
z à la fréquence x dans la direction µ.
Si l’on introduit le terme source
S(z, µ, x) =
j(z, µ, x)
α(z, x)
(2.7)
(qui s’exprime en photons s−1 cm−2 sr−1 Å−1), l’équation de transfert radiatif plan-
parallèle stationnaire se réécrit :
µ
1
α(z, x)
dI
dz
(z, µ, x) = −I(z, µ, x) + S(z, µ, x), (2.8)
1. L’instrument COS a été installé en mai 2009 sur HST. Il fait de la spectroscopie moyenne et
basse résolution entre 1150 et 3200 Å.
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ou encore
µ
dI
dτ
(z, µ, x) = −I(z, µ, x) + S(z, µ, x), (2.9)
où dτ(z, x) = α(z, x)dz est l’épaisseur optique de la couche élémentaire d’épaisseur
dz située à l’altitude z.
Une des difficultés relatives à l’équation de transfert radiatif réside dans le co-
efficient d’émission, qui peut dépendre de l’intensité, par exemple si on décrit un
phénomène de diffusion. Dans le cas le plus simple d’une diffusion cohérente (où le
photon est ré-émis à la même fréquence que celle à laquelle il a été absorbée) et où
la ré-émission est isotrope, on a ainsi :
S(z, µ, x) =
1
4pi
∫
I(z, µ, x)dµ (2.10)
L’équation de transfert radiatif devient alors une équation intégro-différentielle dont
la résolution analytique pose problème mathématiquement (du fait de l’intégration
sur les angles).
Terme source
Nous voulons calculer le profil de la raie Lyα, autrement dit nous avons besoin de
savoir comment les photons y sont répartis en fonction de la fréquence. Or lorsqu’un
photon est diffusé, l’effet Doppler lié au mouvement de la particule diffusante a pour
conséquence que le photon n’est pas nécessairement ré-émis exactement à la même
fréquence que celle à laquelle il a été absorbé. Nous devons donc nous intéresser à
la diffusion non cohérente et à la redistribution en fréquence qui s’y opère.
Dans notre cas, nous pouvons distinguer trois contributions dans le terme source.
La première est celle des sources internes. Elle décrit les photons qui sont émis
par les particules atmosphériques situées à l’altitude z. Cette émission est supposée
isotrope. La deuxième est celle des sources externes. Elle décrit les photons qui
ont été émis par une source située hors de l’atmosphère (dans notre cas ce sont
les photons émis par l’étoile), qui pénètrent jusqu’à l’altitude z où ils subissent une
diffusion qui les amène dans la direction µ et la fréquence x. La dernière contribution
est celle des autres photons qui subissent une diffusion à l’altitude z et se retrouvent
dans la direction µ avec la fréquence x. Ainsi on a (Gladstone, 1982) :
S(z, µ, x) =
1
α(z, x)
V (z, x)
4pi
+
1
α(z, x)
ndiff (z)
4pi
∞∫
−∞
σdiff (z, x′)r(z, x′, x)F (x′)e−τ(z,x
′)dx′
+
1
α(z, x)
ndiff (z)
2
∞∫
−∞
σdiff (z, x′)r(z, x′, x)
1∫
−1
I(z, µ′, x′)dµ′dx′
(2.11)
Dans cette équation,
– V (z, x) (qui s’exprime en cm−3 s−1) est le taux volumique et spectral d’émission
de photons par les sources internes. Le facteur 4pi assure le caractère isotrope
de cette source.
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– ndiff (z) (qui s’exprime en cm−3) est la densité de diffuseurs.
– σdiff (z, x′) (qui s’exprime en cm2) est la section efficace de diffusion à la fré-
quence x′.
– r(z, x′, x) (qui s’exprime en Å−1) est égale à la fonction de redistribution en
fréquence R(z, x′, x) (qui s’exprime en Å−2) divisée par le profil d’absorp-
tion (qui s’exprime en Å−1 et qui est donné par la fonction de Voigt). Ainsi
R(z, x′, x)dxdx′ est la probabilité qu’un photon de fréquence comprise entre x′
et x′+dx′ soit absorbé et qu’il soit ré-émis à une fréquence comprise entre x et
x+dx. La fonction de redistribution est normalisée :
∞∫
−∞
∞∫
−∞
R(z, x′, x)dx′dx =
1. Le profil d’absorption φabs(x′) s’obtient en intégrant R par rapport à la fré-
quence du photon émergent : φabs(x′) =
∞∫
−∞
R(x′, x)dx. Notons que comme les
particules diffusantes sont des atomes d’hydrogène, qui sont bien plus petits
que la longueur d’onde du rayonnement Lyα, nous pouvons supposer la redis-
tribution isotrope (Mihalas, 1978) et par conséquent nous n’avons pas besoin
de modéliser la redistribution en angle.
– F (x′) (qui s’exprime en photons cm−2 s−1) est le flux de photons en provenance
de l’étoile incident en haut de l’atmosphère dans la raie Lyα.
– τ(z, x′) (qui s’exprime sans dimension) est l’épaisseur optique de l’atmosphère
traversée par les photons en provenance de l’étoile :
τ(z, x′) =
+∞∫
z
α(z′, x′)
dz′
µ?
(2.12)
µ? est ici le cosinus de l’angle stellaire zénithal.
Fonction de redistribution
La fonction de redistribution contient l’information à la fois sur le profil d’ab-
sorption de la raie et sur celui d’émission. Comme nous pouvons supposer que la
redistribution en angle est isotrope, seule la redistribution en fréquence est perti-
nente. Plusieurs fonctions existent pour la décrire.
Tout d’abord, dans le cas où il n’y a pas de corrélation entre la fréquence du pho-
ton absorbé et celle du photon ré-émis, on utilise alors la fonction de redistribution
complète (Complete Frequency Redistribution, CFR en abrégé). Cette situation se
produit dans des milieux très collisionnels où, pendant la durée de vie de l’état ex-
cité, des collisions redistribuent les électrons excités entre les différents sous-niveaux.
La fonction de redistribution complète RCFR(z, x′, x) est le produit du profil d’ab-
sorption φabs(x′) par le profil d’émission φem(x) :
RCFR(z, x′, x) = φabs(x′)φem(x). (2.13)
Néanmoins ce cas est extrême et la plupart du temps la redistribution n’est que
partielle.
Il faut alors tenir compte de la distribution dues vitesses des particules pour
décrire la redistribution qui s’effectue à cause de l’effet Doppler lié à ce mouve-
ment. La fonction de redistribution partielle (Angle-Averaged Partial Redistribution
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function, AAPR en abrégé) tient compte de cela. Son expression est donnée par
Hummer (1962) et Mihalas (1978). Dans le code, une approximation proposée par
Ayres (1985) en est implémentée.
Citons aussi le cas où la taille des particules diffusantes est comparable à la
longueur d’onde du rayonnement. La diffusion n’est alors pas isotrope et il faut
recourir à une fonction de redistribution en angle et en fréquence R(z, x′, ~n′, x, ~n),
telle que R(z, x′, ~n′, x, ~n)dx′dx
dω′
4pi
dω
4pi
soit la probabilité qu’un photon soit diffusé de
la direction ~n′ située dans l’angle solide dω′ et de la gamme de fréquence [x′, x′+dx′]
dans la direction ~n située dans l’angle solide dω et dans l’intervalle [x, x+ dx].
3.3 Résolution par la méthode de Feautrier
La méthode de Feautrier (Feautrier, 1964; Mihalas, 1978) s’applique à une atmo-
sphère stationnaire 1D plan parallèle. Elle permet de résoudre l’équation de transfert
radiatif en se basant sur des équations différentielles 2.
On commence par définir le flux total U(z, µ, x) (qui s’exprime en photons s−1
cm−2 sr−1 Å−1) :
U(z, µ, x) =
I(z, µ, x) + I(z,−µ, x)
2
(2.16)
ainsi que le flux net V (z, µ, x) :
V (z, µ, x) =
I(z, µ, x)− I(z,−µ, x)
2
(2.17)
En additionnant puis soustrayant les équations de transfert radiatif portant sur
I(z, µ, x) et I(z,−µ, x), on aboutit à deux équations différentielles couplées du 1er
ordre portant sur U et V : 
µ
∂V
∂τ
= −U + S
µ
∂U
∂τ
= −V
(2.18)
(Les dépendances n’ont pas été notées pour alléger la notation.) On obtient alors
une équation différentielle du second ordre portant sur U :
µ2
∂2U
∂τ 2
= U − S (2.19)
2. D’autres méthodes la résolvent à partir d’équations intégrales, par exemple en constant que
∂
(
Ie−τ/µ
)
∂τ
= −e
−τ/µ
µ
S. (2.14)
Si la fonction S est connue et indépendant de I, on a ainsi très facilement accès à I :
I(τ, µ, x) = I(τ0, µ, x0)e(−τ0−τ)/µ +
1
µ
τ0∫
τ
S(µ, τ ′)e−(τ
′−τ)/µdτ ′ (2.15)
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Mais quel est l’intérêt d’être passé à une équation différentielle linéaire du 1er ordre
en I (équation 2.9) avec le second membre S à une équation différentielle linéaire
du 2eme ordre en U avec le même second membre S ? ? ?
L’intérêt réside dans la résolution de 2.19 proposée par Feautrier (1964) à l’aide
de la méthode des différences finies. Si on discrétise les altitudes et on remplace les
intégrales sur les fréquences et les angles par des formules de quadrature on obtient
une équation matricielle à chaque point de la grille d’altitude :
− AizUiz−1 +BizUiz − CizUiz+1 = Siz (2.20)
Le vecteur Uiz donne le développement de U sur les points de la quadrature d’angle
et de fréquence, à l’altitude du iemez point de la grille spatiale. Siz donne le déve-
loppement du terme source S à cette altitude, sur les points de la quadrature. Les
matrices Aiz et Ciz sont diagonales et la matrice Biz est tridiagonale. Le sommet de
l’atmosphère correspond à iz = 1, et le bas correspond à l’indice maximum, imax.
Les conditions aux limites étant connues, ce système se résout en descendant les
altitudes pour exprimer Uiz en fonction de Uiz+1 à l’aide des matrices Aiz , Biz , Ciz
et Siz+1. La condition aux limites en bas de l’atmosphère donne la dernière valeur,
Uimax en fonction du terme source Simax à cette altitude. A ce moment-là, connais-
sant Uimax , Simax ainsi que les matrices A,B et C, on peut calculer Uimax−1, puis
remonter les couches atmosphériques ainsi pas à pas (voir le détail des calculs dans
(Mihalas, 1978)).
4 Conclusions
4.1 Caractérisation des précipitations de basse énergie (< 10
keV)
Le résultat principal de la modélisation de l’émission Lyα des aurores joviennes
est que le profil de la raie dépend de l’énergie des électrons qui précipitent, tant
que celle-ci est inférieure à 10 keV. Ce profil est présenté sur la figure 2.6 pour des
électrons incidents de différentes énergies. Les variations de la raie sont quantifiées
dans le tableau 2.1 (extrait de l’article).
La largeur à mi hauteur de la raie varie de 24 mÅ quand l’énergie des électrons
Emaxw passe de 100 eV à 1 keV, et de 19 mÅ quand Emaxw passe de 1 à 10 keV. Bien
que faibles, ces variations pourraient être détectées par l’instrument Space Telescope
Imaging Spectrograph, (STIS) de HST 3, muni de son réseau E140H. En effet, avec
ce réseau, la résolution R = λ/δλ est de 114 000, soit δλ = 11 mÅ à la longueur
d’onde de Lyα. Mais c’est sans compter sur l’asymétrie de la raie qui avait été
observée par Prangé et al. (1997) avec le Goddard High Resolution Spectrograph
de HST à la résolution de 70 mÅ. Après la parution de l’article Menager et al.
(2010), deux observations effectuées avec le réseau E140H de STIS ont été publiées
(Chaufray et al., 2010). Ces observations mettent en évidence l’asymétrie de la
raie. Si on les interprète naïvement, en se basant sur le pic le plus haut on trouve
FWHM = 120 mÅ, ∆λ = 97 mÅ, Rrev = 21.4 pour la 1ere observation. D’après mes
3. Au sujet de STIS, voir la page web du Space Telescope Science Institute :
http ://www.stsci.edu/hst/stis/documents/handbooks/currentIHB/c04_spectros2.html
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Table 5. References for cross sections for production of Lyman α pho-
tons by electronic collision and photoexcitation.
Process References
Electron collisions:
H(1s) → H(2s) Janev et al. (1987)
H(1s) → H(2p) James et al. (1997)
H2 → Lyman α Ajello et al. (1991)
CH4 → Lyman α Pang et al. (1987)
Photoexcitation:
H2 → Lyman α Bozek et al. (2006)
CH4 → Lyman α Wu & Judge (1981),
Fukuzawa et al. (2005)
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Fig. 10. Profile of the Lyman α line for different electron energies Emaxw.
The electrons precipitate parallel to the magnetic field lines.
collisions is >∼1 ms. This is much longer than the lifetime of the
level H(2p), so we choose to use the AAPR function.
3.4. Results
3.4.1. Night side aurora
We studied the Lyman α line for electron precipitation with char-
acteristic energies Emaxw ranging from 100 eV to 150 keV. In
Fig. 10 we present the shape of the Lyman α line for a few val-
ues of Emaxw, in a night-side aurora. The line of sight is parallel
to the Jupiter-sun direction and intersects Jupiter’s rotation axis
at the latitude of 70◦. In the code, we can choose the line of sight
but we keep it fixed since in this paper we do not compare our
results with observations. The main characteristics of the line is
a strong reversal at its centre. It is due to the resonant scattering
of the auroral Lyman α photons. It has been observed in auro-
ral spectra taken by the Goddard High Resolution Spectrograph
(Prangé et al. 1997).
For the most energetic electrons, the Lyman α emission oc-
curs very low in the atmosphere and the line is strongly absorbed
before emerging out of the atmosphere. Hence, the intensity of
the line decreases when the electron energy increases. However,
a measurement of the intensity can not be used to determine the
energy of the electrons since we do not know the energy input
flux in the jovian aurorae.
Other properties of the line have to be used to characterise
the electrons: its FWHM, the width of its reversal δλ (defined as
the distance between the two peaks) and the intensity of its re-
versal Rrev (defined as the ratio of peaks value to reversal center).
These characteristics are given in Table 6 for different electron
energies.
In the 100 eV−10 keV energy range, the line width and the
width and the intensity of the reversal increase with Emaxw. So
by measuring these parameters in a spectrum with a resolution
Table 6. Properties of the Lyman α line for different electron energies
Emaxw on the night side of the auroral oval.
Emaxw Itot FWHM δλ Rrev
(keV) (kR) (mÅ) (mÅ)
0.1 101 113 97 21
1 63.2 137 105 44
10 14.9 156 117 61
30 3.02 158 117 62
50 1.18 158 117 62
100 0.385 159 118 63
150 0.174 159 118 63
of 11 mÅ like that of STIS, it should be possible to constrain
the energy of the electrons at low energy, where the variations
are the fastest. It is no longer the case above 30 keV where the
parameters are quite constant. Observing only the Lyman α line
is not a good way to characterise electrons above 30 keV on the
night side.
Our results are qualitatively comparable to those of Rego
et al. (1999), but quantitatively they differ. Our lines are nar-
rower and our reversal is narrower and less pronounced. It can
be linked with differences in the atmospheric models. On top of
the atmosphere, H density is 33 times larger in their model than
in ours and on the bottom of the atmosphere, it is 3 times larger
in our model. The smaller H density in our model makes the
frequency redistribution less important and the line narrower.
3.4.2. Day side aurora
In a day side aurora, two sources contribute to the Lyman α emis-
sion: the scattering of the solar light and the emissions by the
atmospheric particles. The incident solar line is modelled by a
double Gaussian profile:
piF( f ) = piF
2
√
pi f0
e−( f− f1f0 )2 + e−( f+ f1f0 )2
where f is the frequency, piF the Lyman α flux incident on top of
the atmosphere, f0 the dispersion and f1 the offset. We take the
same values as Gladstone (1988) and Parkinson et al. (1999):
f0 = 214.6 mÅ and f1 = 219.24 mÅ. We adapt the value of
piF to the activity of the sun: piF = 1.35× 1010 photons cm−2 s−1
for F10.7 = 100 and piF = 2.02 × 1010 photons cm−2 s−1 for
F10.7 = 240 (Lemaire et al. 2002).
The profiles in Fig. 11 were obtained for a moderate solar
activity ( f 10.7 = 100). The line of sight and the physical condi-
tions are similar to those of the Fig. 10. At high energy we can
easily distinguish the contribution from the solar scattered line
and that from the auroral emissions. Compared to the night side,
the intensity of the line increases, from a factor 1.01 at 100 eV
to a factor 50.9 at 150 keV. Rrev decreases, particularly at high
energy; the centre of the line becomes brighter than the peaks
above 130 keV. The FWHM and the distance between the peaks
are unchanged at low energy. At high energy, the solar line deter-
mines the final profile. The resultant line is broader and the peaks
are a bit closer than on the night side: at 150 keV, the FWHM is
multiplied by 2.13 and δλ is divided by 1.20. All these changes
are amplified if the solar activity is higher (see the dashed line in
Fig. 11(b) where f 10.7 = 240.
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i ure 2.6 – Tirée de Menager et al. (2010) : Profil la rai pour différentes énergies
des électrons incidents. Les raies présentées ici ont été obtenues pour des précipitations
d’électrons ayant des distributions maxwelliennes d’énergies caractéristiques variant
entre 1 keV et 50 keV. Dans tous les cas, l’énergie totale portée par le flux incident
d’électrons est fixée à 11 erg cm−2 s−1.
Table 2.1 – Extraite de Menager et al. (2010) : Caractéristiques de la raie. Emaxw est
l’énergie caractéristique de la maxwellienne déterminant la distribution des électrons
incidents, Itot est l’intensité de la raie, FWHM est sa largeur à mi-hauteur, ∆λ est la
distance entre les deux pics et Rrev st le rappor de l’int ns té au niveau des pics et
de l’intensité au niveau du coeur de la raie. Rrev permet de quantifier la profondeur
du renversement du coeur de la raie. L’énergie totale portée par le flux d’électrons est
fixée à 11 erg cm−2 s−1.
Emaxw Itot FWHM ∆λ Rrev
(keV) (kR) (mÅ) (mÅ)
0.1 101 113 97 21
1 63.2 137 105 44
10 14.9 156 117 61
30 3.02 158 117 62
50 1.18 158 117 62
100 0.385 159 118 63
150 0.174 159 118 63
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calculs cela correspond à des électrons d’une centaine d’eV. Notons que l’intensité
totale contenue dans les données n’est pas mesurable puisque les deux spectres ont
été multipliés par un coefficient de sorte que leur intensité totale soit fixée (plutôt
arbitrairement) à la valeur de 100 kR. Pour la deuxième observation où la raie est
beaucoup moins régulière et présente une aile très développée du côté rouge, on
obtient FWHM = 200 mÅ, ∆λ = 113 mÅ, Rrev = 13.7, ce qui est très difficile à
interpréter avec notre modèle. Chaufray et al. (2010) interprètent ces observations à
oval region between ∼550 km and ∼3600 km, but still lower
by a factor ∼2–3 than the velocities derived in this study. 3‐D
JTGCM simulations with large Joule heating could produce
faster electrojets but, in this case, lead to equatorial tem-
peratures much larger than thosem asured by the Galileo ASI
observations [Seiff et al., 1998]. Therefore the high hydrogen
velocity observed seems consistent with an increase of the
velocity with altitude, but current odels seem to underesti-
mate the velocity gradient in the upper thermosphere of the
Jovian auroral regions.
[34] A possible additional mechanism of the asymmetries
observed could be due to the presence of a minor Doppler
shifted component [Prangé et al., 1997]. Such supersonic
H flow produced in the auroral regions could collide at
lower latitudes producing the turbulent H flow which could
produce the Lyman‐a bulge [Emerich et al., 1996]. We leave
this to a future study which will investigate the effect of such
a minor Doppler component added to the bulk flow with
velocity ∼1–3 km/s [Bougher et al., 2005]. But as shown in
this study, even a bulk flow with velocity ∼1–3 km/s will
Figure 9. Model‐emergent Lyman‐a line profile for V = 4 km/s. The components due to each source are
represented. The electron impact sources have been scaled to the solar source using the ratio of Bisikalo et
al. [1996].
Figure 10. Comparison of the STIS spectra with 1‐D model line profiles similar to those shown in
Figure 9 after broadening with the line spread function of E140H. The two orders shown in Figure 6
have been summed and the new profile has been scaled to the models so that the total brightness is
equal to 100 kR. Because the line spread function for E140H grating and with the 0.2″ aperture could not
be derived because of the absence of geocoronal emission, we assume the same ratio for 0.2″ and 0.5″
aperture as the G140H grating. The line asymmetries are reasonably well fit with the V = 4–8 km/s model
profiles.
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Figure 2.7 – Tirée de Chaufray et al. (2010). Comparaison des deux spectres haute
résolution de STIS avec des profils de raie c culés n tenant compte de vents hori-
zontaux. Plusieurs forces de vent sont modélisées, les vitesses indiquées sur la figure
corres ondent aux vitesses du ve t au-dessus de 1500 km.
l’aide d’un nouveau code de transfert radiatif utilisant la méthode de Feautrier mais
tenant compte d’un vent horizontal (alors que notre code suppose que les atomes
n’ont pas de mouvement d’ensemble dans le référentiel de l’observateur). Excepté
dans le cas où l’on observe au nadir, un vent horizontal a une composante non nulle
selon la ligne de visée, et cette composante influe sur le profil de la raie par effet
Doppler. Comme le montre la figure 2.7, la présence d’un vent atteignant entre 4
et 8 km/s à 1500 km d’altitude permet de bien reproduire le profil asymétrique de
la raie. Dans ce modèle, le profil d’émission des photons est donné par une fonction
de Chapman piquant à 250 km (ce qui correspond à l’altitude de l’ovale principal
mesurée au limbe dans le visible avec la camera SSI de Galileo par Ingersoll et al.
(1998)).
A l’avenir il serait intéressant de partager nos atouts. Nous disposons d’un code
de transport d’électrons sophistiqué qui permet de calculer le profil d’excitation de
H(n = 2) pour des distributions d’électrons complexes, alors que Chaufray et al.
(2010) sont obligés de se baser sur un profil hypothétique. Nous pourrions fournir
des profils d’excitation de H(n = 2) en entrée du code de transfert radiatif de
Chaufray et al. (2010), afin de décrire des précipitations d’électrons plus complexes,
et modéliser ainsi la raie Lyα dans différentes régions de la zone aurorale.
4.2 Précipitations de haute énergie
Au-delà de 10 keV, le profil d’excitation de H(n = 2) varie peu en fonction de
l’énergie des électrons incidents (voir figure 2.8). Son maximum descend de seulement
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70 km quand l’énergie des électrons passe de 20 à 150 keV. Au-delà de 200 eV, les
sections efficaces de collision électronique décroissent, si bien que les électrons les plus
énergétiques interagissent peu et pénètrent plus profondément dans l’atmosphère,
mais vers 200 km la densité de l’atmosphère devient telle que, même s’ils sont de plus
en plus énergétiques, les électrons interagissent avec les particules atmosphériques
situées dans cette région, et ne pénètrent pas plus bas.
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Figure 2.8 – Taux d’émission de photons Lyα en fonction de l’altitude pour des
précipitations d’électrons ayant une distribution maxwellienne d’énergie caractéristique
variant entre 100 eV et 150 keV. Dans tous les cas, l’énergie totale portée par les
précipitations d’électrons est 11 erg cm−2 s−1.
Une autre limite de notre analyse de la raie Lyα réside dans le fait que si les
précipitations ne sont pas mono-énergétiques, nous ne pouvons pas calculer le pro-
blème inverse. Autrement dit nous ne pouvons pas remonter au spectre des électrons
incidents à partir du profil de la raie : la modélisation de précipitations quelconques
fait intervenir trop de paramètres libres. L’étude de la raie Lyα seule ne permet
pas de contraindre complètement les précipitations d’électrons, il est donc néces-
saire d’étudier d’autres émissions aurorales pour caractériser les précipitations plus
précisément.
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Chapitre 3
Emissions UV de H2 dans les aurores
de Jupiter
1 Contexte
Avec la raie H-Lyα, les bandes de Lyman et de Werner de H2 sont à l’origine des
émissions les plus intenses dans le spectre des aurores joviennes dans l’UV lointain et
l’extrême UV. Les observations effectuées par HST/GHRS sont celles qui présentent
la meilleure résolution, à savoir 0.07 Å (voir figure 3.1) (Kim et al., 1995, 1997)
FIG. 1. (a) The brightest observed spectrum (0e02t) of Jupiter’s northern aurora, at a resolution of 1 diode. The exposure time was 761 sec.
The LSA was centered on an area with a system III longitude of 155￿ and latitude of 58￿ when the CML at midexposure was 210￿. Ro-vibrational
lines in the H2 Lyman band system are indicated below the observed spectrum. (b) The same spectrum as in (a), smoothed over four diodes,
resulting in ￿0.3 A˚ resolution. Ro-vibrational lines in the H2 Werner band system are indicated below the observed spectrum.
192
Figure 3.1 – Tirée de Kim et al. (1997) : Spectre enregistré par HST/GHRS
dans la région aurorale de l’hémisphère nord de Jupiter le 29 avril 1995. L’abscisse
donne la longueur d’onde en Å. La résolution est de 0.07 Å. L’ouverture du spectro-
mètre, large de 1.74′′ × 1.74′′ est centrée sur une région située à 155˚ de longitude et
58˚ de latitude. Des raies de la bande de Lyman sont identifiées.
La mesure de rapports de couleur dans les spectres ainsi que leur ajustement
59
CHAPITRE 3. EMISSIONS UV DE H2 DANS LES AURORES DE JUPITER
par des spectres synthétiques sont des techniques qui ont été abondamment utilisées
pour estimer l’énergie des électrons qui précipitent dans les aurores. Il nous a semblé
intéressant de voir ce que le code de transport d’électrons multifaisceaux TRANS-
Jupiter pouvait apporter dans l’interprétation des spectres, et quelles contraintes
supplémentaires il permettait de mettre sur les précipitations d’électrons. La mé-
thode des rapports de couleur donne seulement l’énergie moyenne des électrons qui
précipitent. En ajustant des spectres synthétiques on peut proposer des distribu-
tions d’électrons, par exemple des sommes de maxwelliennes et de fonction kappa,
qui redonnent des spectres très proches de ceux qui sont observés. Mais le nombre
de composantes individuelles à additionner est relativement non contraint. La pos-
sibilité de reproduire parfaitement des observations à l’aide d’un grand nombre de
maxwelliennes ne garantit pas que la distribution proposée correspond à la réalité.
Nous avons donc cherché à voir si certaines raies individuelles du spectre étaient
caractéristiques d’électrons ayant une énergie précise Ei. La présence de ces raies
dans le spectre garantirait alors la présence d’une population d’électrons d’énergie
Ei.
1.1 Spectroscopie de H2 dans l’UV lointain
La bande de Lyman de H2 correspond à la désexcitation vers le niveau élec-
tronique fondamental (noté X) du premier niveau électronique excité (noté B) 1 :
B 1Σ+u → X 1Σ+g (voir le diagramme d’énergie simplifié de H2 figure 3.2). Elle
donne des raies comprises entre 845 et 1845 Å. La bande de Werner correspond aux
transitions depuis le niveau noté C : C 1Πu → X 1Σ+g . Ses raies sont comprises entre
845 et 1585 Å. Contrairement à l’état B dont le nombre quantique Λ (donnant la
valeur absolue projection du moment cinétique selon l’axe internucléaire) vaut 0,
l’état C 1Πu a un Λ égal à 1. Comme tous les états qui ont un Λ > 0, il présente
donc un dédoublement Λ (Λ-type doubling) : tous les niveaux rotationnels sont
composés de deux états d’énergie très proches mais non dégénérés. Le premier est un
état de symétrie +, dans lequel la fonction d’onde est inchangée lors d’une symétrie
par rapport à un plan contenant les deux noyaux. L’autre est un état de symétrie -,
dans lequel la fonction d’onde change de signe sous l’effet de cette symétrie. L’état
C 1Πu regroupe donc à la fois des niveaux C 1Π+u et C 1Π−u .
Une différence importante entre les bandes de Lyman et de Werner est que la
bande de Lyman est composée seulement des deux branches R (correspondant à
une variation du nombre quantique de rotation ∆J = Jhaut − Jbas = +1) et P
(∆J = −1), alors que la bande de Werner possède une branche Q supplémentaire
(∆J = 0). Ceci est dû au fait que H2 se divise en deux populations : l’ortho-H2
1. Les états d’une molécule diatomique sont notés L 2S+1Λ+ ou −g ou u (voir Herzberg (1950)). La
lettre L donne le niveau électronique, par ordre alphabétique excepté pour le fondamental qui est
noté X. S est le spin total résultant des spins des deux électrons , et le nombre 2S + 1 est la
multiplicité de l’état : singulet si S = 1 ou triplet si S = 3. Λ = |ML|, où ML est la projection du
moment cinétique orbital le long de l’axe internucléaire. Λ 6= 0 peut donc correspondre aux deux
valeurs ±ML, d’où l’existence du "dédoublement Λ" de ces niveaux. Le signe indiqué en exposant
correspond à la symétrie de la molécule lors d’une réflexion par rapport à un plan contenant les
deux noyaux : ce signe est + si la molécule reste inchangée par cette opération, et - sinon. Enfin,
la lettre g (pour gerade) ou u (pour ungerade) précise si la molécule est symétrique par rapport
à son centre : la molécule est g si elle reste inchangée par cette opération et u sinon.
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3.1. Potential curves 11
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Figure 3.1: Potential curves for the singlet system up to n = 4.
Figure 3.2 – Diagramme d’énergie potentielle des états singulets de H2, jusqu’à
n = 4. (Tiré de Fantz et Wünderlich (2004))
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12 Chapter 3. Description of Input Data
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Figure 3.2: Potential curves for the triplet system up to n = 4.
Figure 3.3 – Diagramme d’énergie potentielle des états triplets de H2, jusqu’à n = 4.
(Tiré de Fantz et Wünderlich (2004))
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Table 3.1 – Caractère ortho- ou para- des états Σ et Π de H2
1Σ+g
1Σ+u
1Π+u
1Π−u
(ex : X, EF ) (ex : B, B′) (ex : C+, D+) (ex : C−, D−)
ortho J impair J pair J pair J impair
para J pair J impair J impair J pair
et le para-H2. Dans l’ortho-H2, les spins des deux noyaux sont parallèles et I, le
spin nucléaire total de la molécule, est égal à 1. La dégénérescence de spin nucléaire
gI = 2I + 1 vaut donc 3. Le para-H2 a des spins nucléaires anti-parallèles, un spin
nucléaire de 0 et une dégénérescence gI de 1. Comme la fonction d’onde totale de la
molécule doit être antisymétrique, le caractère ortho- ou para- dépend de la valeur
des autres nombres quantiques. Le caratère ortho- ou para- des états Σ et Π de H2
est décrit dans le tableau 3.1. En l’absence de dissociation, les populations ortho
et para ne se mélangent pas. Prenons l’exemple d’un état excité B avec un J pair.
Il est ortho, il ne pourra donc se désexciter que vers un état fondamental ortho,
donc de J impair. Or les règles de sélection dipolaires imposent ∆J = 0,±1. Seul
∆J = ±1 reste donc possible, ce qui correspond aux branches R et P . La branche
Q est interdite. (Le résultat est identique si l’on raisonne avec des J impairs.) De la
même façon, on voit que l’état C− se désexcite vers le fondamental via des branches
R et P , et que l’état C+ se désexcite exclusivement via une branche Q.
Vers les plus courtes longueurs d’ondes se trouvent des transitions issues d’autres
niveaux excités. Elles ont une intensité plus faible que les bandes de Lyman et de
Werner mais elles doivent être prises en compte si on veut modéliser finement le
spectre.
Entre 850 et 1250 Å, la désexcitation du niveau B′ 1Σ+u donne des transitions R
et P .
Entre 790 et 1100 Å, B′′ 1Σ+u donne des transitions R et P .
Entre 750 et 1100 Å, le niveau D 1Π−u donne des transitions R et P , et D 1Π+u
des transitions Q.
Entre 780 et 1070 Å, D′ 1Π−u donne des transitions R et P et D′ 1Π+u des tran-
sitions Q.
Cascades
Les transitions g → u sont interdites par les règles de sélection dipolaires. La
désexcitation spontanée vers le fondamental X 1Σ+g des états EF,GK,HH¯, qui
sont aussi 1Σ+g , n’est donc pas autorisée 2. Par conséquent, ces états se désexcitent
en passant par les états u situés en-dessous d’eux, et en particulier les états B et C
(majoritairement vers B). Ces cascades contribuent donc à peupler les niveaux B et
C.
Etats triplets
La règle de sélection ∆S = 0 empêche les états triplets et multiplets de se
mélanger. Le peuplement des états triplets depuis le fondamental n’est donc pas
2. Deux lettres (EF , GK, ...) sont utilisées pour désigner ces états car ils ont un double puits
de potentiel (voir figure 3.2).
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autorisé. Les transitions depuis ces niveaux n’interviennent pas dans le spectre UV
de H2, il n’est pas nécessaire de les faire intervenir dans les spectres synthétiques.
1.2 Observations du spectre UV de H2 dans les aurores
Les bandes de Lyman et de Werner de H2 ont été détectées pour la première
fois par le spectromètre UV de Voyager, UVS, qui observait entre 500 et 1700 Å,
avec une résolution de 33 Å Broadfoot et al. (1979), Sandel et al. (1979). Puis elles
ont été observées depuis l’orbite terrestre par le télescope IUE, par les instruments
GHRS, FUSE et STIS de HST et par HUT et in situ par les sprectrographes des
sondes Galileo et Cassini. Une liste de publications concernant les observations de
ces différents spectrographes se trouve dans le tableau 3.2.
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1.3 Analyses antérieures du spectre de H2
Le tableau 3.2 montre la quantité de spectres qui ont été étudiés. Deux méthodes
sont utilisées universellement pour en déduire l’énergie des électrons : celle des rap-
ports de couleur et celle des spectres synthétiques. Ces techniques sont déclinées en
plusieurs versions par les différentes équipes.
Le rapport de couleur CR =
I1230−1300
I1557−1619
, qui est le rapport entre l’intensité dans
la partie "bleue" du spectre sur l’intensité dans la partie "rouge", a été défini par
Yung et al. (1982) pour interpréter des spectres IUE. Ce nombre permet de mesurer
la densité colonne de méthane au-dessus de la région où les photons sont émis. En
effet, comme le montre la figure 3.4, le méthane absorbe les plus courtes longueur
d’onde du spectre (λ < 1450). Un rapport de couleur élevé signifie que le méthane a
 1e−19
 1e−18
 1e−17
 1e−16
 500  600  700  800  900  1000  1100  1200  1300  1400  1500
σ
 
(cm
2 )
λ (Å)
Figure 3.4 – Section efficace d’absorption du méthane, d’après Samson et al. (1989)
et Au et al. (1993).
fortement absorbé, et donc que ces émissions ont été faites à basse altitude. Or on sait
que ce sont les précipitations les plus énergétiques qui sont à l’origine des émissions
à basse altitude. D’où un lien entre la valeur du rapport de couleur et l’énergie des
électrons incidents. Plusieurs auteurs ont ensuite utilisé ce rapport de couleur (ou
son inverse, et parfois avec un facteur multiplicatif) pour mettre des contraintes
sur l’énergie électrons qui précipitent (Rego et al. (1999b), Morrissey et al. (1997),
Gustin et al. (2002), Ajello et al. (2005)). Prangé et al. (1995) ont également montré
que ce nombre est sensible à la distribution angulaire des électrons incidents.
Trafton et al. (1994) font partie des premiers à avoir calculé des spectres syn-
thétiques des bandes de Lyman et de Werner. Ils ont utilisé le code de transport à
deux faisceaux de Waite et al. (1983) pour modéliser les précipitations d’électrons
et calculer l’excitation de H2. Leur modèle de spectres synthétiques tient compte
des cascades depuis les états E,F . Comme ils ne modélisent pas le transport des
électrons, ils calculent les taux d’excitation vibrationnelle des états B et C en se
plaçant dans l’approximation de Born 4, dans laquelle le taux d’excitation est pro-
portionnel au coefficient d’émission spontanée et à l’inverse du cube de l’énergie de la
4. L’approximation de Born s’applique à des collisions dans lesquelles l’énergie de la particule
incidente est bien plus grande que l’énergie de la transition.
70 1. CONTEXTE
CHAPITRE 3. EMISSIONS UV DE H2 DANS LES AURORES DE JUPITER
transition. La partie rotationnelle est calculée avec des coefficients de Hönl-London.
Trafton et al. (1998) reprennent ce modèle en lui incluant l’auto-absorption, ce qui
n’était pas nécessaire pour Trafton et al. (1994) puisqu’ils s’intéressaient à une partie
du spectre où celle-ci est négligeable (λ > 1000 Å). L’auto-absorption correspond
à l’absorption d’un photon (le photon n˚ 1 dans les cadres (a) et (b) de la figure 3.5)
par une autre molécule d’hydrogène. Cela est possible si le niveau bas (X, v, J) de
la transition est peuplé, et une des conditions nécessaires à cela est qu’il fasse partie
des niveaux vibrationnels les plus bas : seuls des états ayant un nombre quantique
vibrationnel v ≤ 2 sont peuplés thermiquement dans la haute atmosphère aurorale
de Jupiter. La molécule excitée par l’absorption du photon se désexcite en émettant
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Figure 3.5 – Phénomène d’auto-absorption illustré pour un photon d’une bande de
Lyman de H2.
un autre photon (le photon n˚ 2 sur la figure 3.5). Si ce photon n˚ 2 ne correspond
pas à une transition dont le niveau bas (v′′, J ′′) est peuplé (comme c’est le cas si
v′′ > 3), il a de grandes chances d’émerger de l’atmosphère sans être absorbé. Dans
le cas contraire, il sera probablement absorbé. Ces absorptions et ré-émissions ont
pour effet global de "rougir" le spectre : elles atténuent les raies qui se terminent
sur les niveaux ro-vibrationnels les plus bas et augmentent l’intensité des raies qui
se terminent sur les niveaux ro-vibrationnels plus élevés.
Kim et al. (1995) et Kim et al. (1997) ont utilisé un modèle comparable à celui
de Trafton et al. (1994) : ils se sont basés sur l’approximation de Born et n’ont pas
décrit pas le transport des électrons.
Pour analyser des données de Galileo, Ajello et al. (1998) ont introduit un code
qui calcule des spectres synthétiques, en tenant compte de l’absorption par les hy-
drocarbures et de l’auto-asborption. Les taux d’excitation de H2 sont calculés en se
basant sur un flux d’électrons secondaires mesuré en laboratoire dans du dihydro-
gène.
Dols et al. (2000) ont été les premiers à modéliser le transport des électrons
avant de calculer l’émission de H2. A l’aide du code de transport à deux faisceaux
de Grodent et al. (2001), ils ont calculé les taux d’excitation des niveaux hauts des
transitions des bandes de Lyman et de Werner. Ils ont ensuite sommé ces taux sur la
colonne d’atmosphère et ont ontenu des spectres synthétiques, en tenant compte de
l’absorption par les hydrocarbures (mais sans tenir compte de l’auto-absorption). En
ajustant des observations de HST/GHRS avec leurs spectres synthétiques, ils en ont
déduit que les électrons précipitaient avec des énergies caractéristiques entre 17 et 40
keV. Gustin et al. (2002) ont repris ce modèle pour analyser de nouveaux spectres, et
en ont déduit des énergies de ∼ 80 keV. Gérard et al. (2002) l’ont également repris,
mais ils n’ont par réalisé d’ajustement de leurs spectres de la queue de Io, ils se sont
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contentés de mesurer des rapports de couleur. Ils en ont déduit des énergies entre 40
et 55 keV. Gérard et al. (2003) ont fait de même dans l’ovale principal et la région
polaire, et Gustin et al. (2006) dans un arc particulièrement intense. Toujours à
l’aide de rapports de couleur issus du modèle belge, Gustin et al. (2004b) ont étudié
la relation entre l’énergie moyenne des électrons qui précipitent et leur flux total
dans 23 spectres enregistrés avec STIS et ont fait apparaître une corrélation entre
ces deux grandeurs dans l’ovale principal. Gustin et al. (2004a) ont perfectionné les
spectres synthétiques en ajoutant les transitions depuis les états B′, D,B′′ et D′.
Ils ont également inclus l’auto-absorption, en suivant Wolven et Feldman (1998).
Cela leur a permis d’ajuster remarquablement bien des spectres haute résolution de
FUSE (δλ = 0.22 Å) avec des spectres synthétiques obtenus en faisant intervenir
une distribution d’électrons composée de six maxwelliennes. Ajello et al. (2005) ont
couplé le code de transport à deux faisceaux de Grodent et al. (2001) à une version
mise à jour d’un autre code qui génère des spectres synthétiques de H2(Ajello et al.,
1998). Leur nouveau code tient compte non seulement de l’absorption par le méthane
mais aussi de l’auto-absorption effectuée (seulement) par le niveau v = 0 ainsi que
des cascades des états EF,GK et HH¯ vers les états B,C,B′ et D d’après Liu et al.
(2002). Ils ont observé que l’intensité dans la partie des plus courtes longueurs d’onde
du spectre (qui est excitée par les électrons de basse énergie) variait différemment
de celle dans les plus grandes longueurs d’onde (qui est excitée par les électrons
énergétiques) et ont introduit un nouveau rapport de couleur qui décrit l’importance
relative des précipitations de haute et de basse énergie : CR =
I1550−1620
I1030−1150
. Par
ailleurs ils ont proposé d’ajouter une quatrième composante à la triple maxwellienne
proposée par Grodent et al. (2001) afin d’améliorer l’ajustement des observations
par des spectres synthétiques.
2 Spectres synthétiques de H2
J’ai écrit un code qui calcule des spectres synthétiques de H2 dans l’UV lointain
et extrême. Dans cette partie je décris le contenu de ce code. Le calcul est fait dans
une géométrie plan-parallèle.
Je me suis appuyée sur les livres d’Herzberg (1950) et Bransden et Joachain
(2003) pour comprendre la spectroscopie de H2.
Notation : Dans toute cette partie, l’indice j est utilisé pour désigner l’état
quantique du haut d’une transition, (nj, vj, Jj), et l’indice i l’état quantique
du bas, (ni, vi, Ji).
2.1 Emission des raies
Taux d’émission des photons
Le nombre de photons d’une raie émis par seconde dans un élément de volume
situé à l’altitude z est donné par :
I(z, nj, vj, Jj → X, vi, Ji) = g(z, nj, vj, Jj)Aj→i
Atotj
. (3.1)
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I s’exprime en photons cm−3 s−1. Les nombres quantiques électroniques, vibration-
nels et rotationnels sont notés n, v et J . g(z, nj, vj, Jj) (qui s’exprime en cm−3 s−1) est
le taux d’excitation volumique du niveau haut à l’altitude z, il est décrit ci-dessous.
Aj→i (qui s’exprime en s−1) est le taux d’émission spontanée de la transition j → i,
autrement dit son coefficient d’Einstein. Atotj (qui s’exprime en s−1) est le taux de
transition total du niveau haut, incluant à la fois les transitions discrètes et celles
qui se produisent vers le continuum :
Atotj = A
cont
j +
∑
i
Aj→i, (3.2)
où Acontj est la probabilité d’émission dans le continuum du niveau j. L’émission
dans le continuum se produit lorsque H2 se dissocie. Les fragments de dissociation
emmènent avec eux une énergie cinétique Ec. On a ainsi :
Acontj =
Jj+1∑
Ji=Jj−1
∫ +∞
0
AEcj→X,Ec,Ji(Ec)dEc, (3.3)
où AEcj→X,Ec,Ji(Ec) (qui s’exprime en s
−1 eV−1) est la probabilité de dissociation de
l’état j de H2 en des fragments d’énergie cinétique Ec et de nombre quantique
rotationnel Ji.
Les valeurs des coefficients d’Einstein des transitions B → X, C → X, B′ → X
et D → X calculées par Abgrall et al. (1994) sont disponibles sur la base de données
MOLAT de l’Observatoire de Paris 5. Ceux des transitions B′′ → X et D′ → X
ne sont pas publiés mais Hervé Abgrall et Evelyne Roueff ont accepté de me les
communiquer. Les coefficients AEc(n, vj, Jj → X,Ec, Ji) ont été calculés par Abgrall
et al. (1997) et figurent dans la base de données MOLAT.
La différence d’énergie entre les états rovibrationnels d’un niveau électronique
est suffisamment faible pour que des transitions soient possibles lors de collisions
entre particules : par exemple les niveaux (B, v = 0, J = 0) et (B, v = 0, J = 1)
sont séparés de seulement 5 meV, alors que l’énergie thermique des particules est
de l’ordre de 100 meV pour T = 1000 K. La fréquence des collisions subies par une
molécule de dihydrogène peut s’estimer par : f ∼ nσv, où n est la densité de H2
(H2 est l’espèce majoritaire), σ ∼ pir2 est la section efficace de collision (où r est
le rayon des molécules ∼ 90 pm) et v ∼
√
kBT
mH2
est une estimation de la vitesse
thermique des particules. Les observations effectuées par Galieo montrent que les
émission de H2 s’effectuent à des altitudes où la densité colonne est de ∼ 1016 à
∼ 1020 cm−2 (Ajello et al., 1998), ce qui correspond à des altitudes comprises entre
1200 et 300 km dans le modèle d’atmosphère que nous avons adopté. Dans cette
couche, la fréquence des collisions est de ∼ 7 × 107 à 4 × 103 s−1. Or le taux de
désexcitation radiative Atotj des niveaux intervenant dans les aurores est de l’ordre
de 109 s−1 pour les états électroniques B et C qui dominent le spectre des aurores,
et de l’ordre de quelques 108 s−1 pour les niveaux B′, D,B′′ et D′. Cela montre que
les transitions collisionnelles n’ont pas le temps de se produire, et nous autorise à
les négliger.
5. http ://molat.obspm.fr/index.php ?page=pages/menuSpectreMol.php
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Excitation directe et par cascades
On a vu que le nombre de photons émis était proportionnel au taux d’excitation
du niveau haut de la transition, g(z, nj, vj, Jj). Or plusieurs processus peuvent ame-
ner une molécule dans l’état nj, vj, Jj. Elle peut être excitée directement : c’est le
cas d’une molécule qui se trouvait dans l’état fondamental et qui subit une collision
avec un électron. (Il en irait de même pour une molécule qui absorberait un photon,
mais cela sera traité plus loin (voir 2.2).) Elle peut aussi se retrouver dans cet état en
se désexcitant depuis des niveaux situés plus haut : ce sont les cascades qui ont été
décrites plus haut. On distingue donc deux contributions à l’excitation des niveaux
ungerade : la contribution des collisions électroniques directes, gdirect(z, n, vj, Jj), et
celle des cascades, gcascades(z, n, vj, Jj) :
g(z, nj, vj, Jj) = gdirect(z, nj, vj, Jj) + gcascades(z, nj, vj, Jj) (3.4)
Les états E,F 1Σ+g cascadent significativement vers l’état B 1Σ+u . Les autres états
gerade GK 1Σ+g , HH¯ 1Σ+g , I 1Πg, J 1∆g, O 1Σ+g et P 1Σ+g cascadent également vers
les états ungerade, mais leur contribution est plus faible (Liu et al., 2002).
Excitation directe
L’excitation directe de H2 due à des collisions électroniques a été étudiée théori-
quement et en laboratoire. On peut ainsi décrire les taux d’excitation des différents
états j à l’aide de sections efficaces d’excitation :
gdirect(z, nj, vj, Jj) =
∑
i
n(z,X, vi, Ji)
∫
σij(E)F (z, E)dE, (3.5)
Dans cette formule,
– n(z,X, vi, Ji) (qui s’exprime en cm−3) est la densité de l’état fondamental
X, vi, Ji à l’altitude z. Nous la modélisons en supposant que les espèces neutres
de l’atmosphère sont thermalisées, et ainsi la population de leurs niveaux ro-
vibroniques suit une distribution de Boltzmann (qui tient compte de la dégé-
nérescence de spin nucléaire gI) :
n(z,X, vi, Ji) =
gI(i)(2Ji + 1)e
− Ei
kBT∑
k gI(k)(2Jk + 1)e
− Ek
kBT
. (3.6)
Au dénominateur la sommation se fait sur tous les niveaux rovibroniques du
niveau électronique fondamental (les niveaux électroniques ne sont pas peuplés
thermiquement) et on retrouve la fonction de partition du fondamental.
– F (z, E) (qui s’exprime en cm−2 s−1 eV−1) est le flux d’électrons à l’altitude
z ayant une énergie comprise entre E et E + dE. Il est calculé par TRANS-
Jupiter.
– σij(E) (qui s’exprime en cm−2) est la section efficace d’excitation du niveau j
depuis le niveau i par des électrons d’énergie E. Ces sections efficaces peuvent
se décrire à l’aide de la formule suivante :
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Table 3.3 – Valeurs des coefficients Ck et α des fonctions d’excitation électroniques
des niveaux ungerade et gerade tirées de Liu et al. (1998) et Liu et al. (2003)
excitation excitation
des niveaux u des niveaux g
C1 -0.01555195 0.50490267
C2 -0.13491574 -0.22500813
C3 -0.02691103 0.24515133
C4 0.32786896 0.10720355
C5 -0.435 -1.7236746
C6 0.435 -
α 0.17762538 0.20983777
σij,theorique(E) = Πa
2
0×
4fij
Ry
Eij
Ry
E
[
C0
(
1
x2
− 1
x3
)
+
4∑
k=1
Ck (x− 1) e−kαx + C5 + C6
x
+ ln(x)
]
,
(3.7)
a0 est le rayon de Bohr, fij est la force d’oscillateur de la transition entre les
niveaux i et j, Ry est le Rydberg 6, Eij est l’énergie de la transition, E est
l’énergie des électrons qui impactent, x =
E
Eij
et les valeurs des Ck ont été
obtenues expérimentalement par Liu et al. (1998) en ajustant des fonctions
d’excitation expérimentales. Les coefficients d’excitation ont été mesurés pour
les niveaux B et C (voir tableau 3.3), et ils ont les mêmes valeurs pour ces
deux bandes. En revanche ils n’ont pas été mesurés pour les niveaux B′, B′′, D
ni D′. Mais comme tous ces niveaux appartiennent aux séries de Rydberg 7
1sσgnpσu
1Σu (celle de B) et 1sσgnppiu 1Πu (celle de C), on suppose, faute de
mieux, que les coefficients d’excitation directe de B et C sont valables pour
tous les états u.
Excitation par cascades
Les cascades ont pour effet majeur d’augmenter l’excitation de l’état B. Elles
augmentent principalement l’émission de ses bas niveaux vibrationnels (v ≤ 8). Elles
excitent également l’état C, et, très faiblement, les états B′ et D Liu et al. (2003).
Les cascades des états EF , GK, HH¯ vers les états B et C sont prises en compte
dans mon code. Celles vers les états B′ et D ne sont pas modélisées car les données
nécessaires (en particulier les coefficients d’Einstein) ne sont pas disponibles.
Excitation des états gerade. Des collisions électroniques peuplent les états ge-
rade EF 1Σ+g , GK 1Σ+g , HH¯ 1Σ+g , I 1Πg, J 1∆g, O 1Σ+g et P 1Σ+g à partir de l’état
6. Le Rydberg correspond à l’énergie d’ionisation de l’atome d’hydrogène. Son expression en
électron-Volts est : 1 Ry =
mee
2
8h220
, soit 13.605 692 53 (30) eV
7. Les états d’une série de Rydberg diffèrent seulement par le nombre quantique principal n
d’un des atomes.
2. SPECTRES SYNTHÉTIQUES DE H2 75
CHAPITRE 3. EMISSIONS UV DE H2 DANS LES AURORES DE JUPITER
fondamental X 1Σ+g . Or les transitions g → g sont des transitions dipolaires inter-
dites. Les processus d’excitation des niveaux g diffèrent donc de ceux des niveaux u.
Néanmoins on les décrit eux aussi avec des sections efficaces d’excitation. Celles-ci
se décomposent en un terme électronique F , un terme vibrationnel FC, qui est un
facteur de Franck-Condon, et un terme rotationnel Sr :
σik(x) = F (x)× FC(vi, Ji, nk, vk, Jk)× Sr(Ji, Jk) (3.8)
E est l’énergie de l’électron incident et x =
E
Eik
, où Eik est le seuil d’excitation de
la transition i→ k.
Notation : Dans la formule précédente, et dans la suite du texte également,
l’indice k désigne les états excités gerade. On les distingue ainsi des états
excités ungerade qui sont désignés par l’indice j. L’indice i désigne toujours
les états du niveau fondamental électronique X 1Σ+u . nk est ainsi le nombre
quantique électronique de l’état k.
Liu et al. (2003) ont mesuré la fonction d’excitation électronique de l’état EF .
C’est à travers elle que la section efficace dépend de l’énergie des électrons incidents.
Elle est donnée par :
F (x) = pia0
Ry
E
C5
[
C0
C5
(
1
x2
− 1
x3
)
+
4∑
m=1
Cm
C5
(x− 1)e−mαx +
(
x− 1
x
)]
(3.9)
où a0 est le rayon de Bohr et Ry est la valeur du Rydberg. Les valeurs des coef-
ficients Cm sont reportées dans le tableau 3.3. Cette fonction n’a pas été mesurée
pour les autres états gerade. Liu et al. (2002) suggère donc d’utiliser la fonction
d’excitation de EF pour les autres états gerade, en la multipliant par un facteur
de proportionnalité qui traduit l’efficacité de l’excitation des différents états gerade.
Ce facteur vaut 0.8 pour GK et 0.35 pour HH¯.
Les facteurs de Franck-Condon décrivent le recouvrement des fonctions d’onde
des états i et k, fonctions d’onde qui dépendent des nombres quantiques vi, Ji et
nk, vk, Jk. Or pour une excitation Σg − Πg l’excitation par collision électronique
obéit à ∆J = 0,±2 (Liu et al., 2002). Les facteurs de Franck-Condon pour ∆J = 0
(branche Q) avaient été calculés par Hervé Abgrall et Evelyne Roueff pour l’article
Liu et al. (2002) (mais ils ne sont pas publiés dans l’article). A ma demande, Hervé
Abgrall et Evelyne Roueff ont également calculé les facteurs pour ∆J = ±2 (branche
S) et m’ont communiqué le tout.
Les termes rotationnels Sr ont été donnés par Abgrall et al. (1999) et repris par
Liu et al. (2003) :
Sr(Ji, Jk) = βδJi,Jk + (1− β)
[
3(Jk + 1)(Jk + 2)
2(2Jk + 3)(2Jk + 5)
δJi,Jk+2 +
Jk(Jk + 1)
(2J − k − 1)(2Jk + 3)δJi,Jk +
3Jk(Jk − 1)
2(2Jk − 1)(2Jk − 3)δJi,Jk−2
]
(3.10)
où δ est le symbole de Kronecker et β est un paramètre d’anisotropie pour lequel
Liu et al. (2003) recommande la valeur 0.6.
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Peuplement des états ungerade par cascades des états gerade. Les états u
se désexcitent vers les états g puisque leur désexcitation vers d’autres états u, et en
particulier vers le fondamental, est une transition dipolaire interdite. Ces désexci-
tations se décrivent à l’aide de coefficients d’Einstein qui ont été calculés par Hervé
Abgrall et Evelyne Roueff pour les états gerade B et C (communication personnelle).
2.2 Auto-absorption des bandes de Lyman et Werner
Jonin et al. (2000) ont étudié expérimentalement le spectre de H2 entre 900 et
1200 Å. Ils proposent un modèle qui permet de décrire l’auto-absorption. Si on note
Iemiseij (z0) le nombre de photons émis à l’altitude z0 dans la transition entre deux
niveau quantiques i et j, le nombre de photons atteignant l’altitude z est :
Iauto−absij (z) = I
emise
ij (z0)κij(z), (3.11)
où κij(z) est un nombre sans dimension appelé facteur d’atténuation. κij(z) dépend
d’un coefficient d’extinction ij et de la densité colonne de l’état quantique i, ζi(z, z0) :
κij = 1− 1
1 + 0.9948 (ijζi(z, z0))
1.44 (3.12)
Le coefficient d’extinction ij dépend lui-même de la température T (z), du coefficient
d’Einstein de la transition Aij et de sa longueur d’onde exprimée en cm, λij,cm :
ij =
2472× 10−6(λij,cm)3
(T (z))0.5
2Jj + 1
2Ji + 1
Aij. (3.13)
Les photons auto-absorbés sont redistribués sur les transitions moins énergé-
tiques à l’aide des rapports d’embranchements obtenus avec les coefficients d’Ein-
stein.
Le continuum n’est pas affecté par l’auto-absorption car ses photons sont entre
1200 et 1750 Å, ils ne sont pas résonants avec des niveaux vibrationnels peuplés
thermiquement.
2.3 Emission dans le continuum
Les états excités situés au-dessus du seuil de dissociation de H2 peuvent se désex-
citer en se dissociant et en émettant un photon. Dans ce cas, une partie de leur éner-
gie est utilisée pour dissocier la molécule, une autre partie est emmenée sous forme
d’énergie cinétique par les fragments d’hydrogène atomique, et le reste détermine la
longueur d’onde du photon. Ces photons constituent un continuum dans le spectre
d’émission de la molécule.
L’intensité du continuum à la longueur d’onde λ due à la dissociation des molé-
cules qui passent d’un état excité j à un état dissocié i est déterminée par :
Iλ(vj, JJ , ci, Ji)dλ = g(vJ , JJ)
Aλ(vJ , JJ , ci, JI)
Aj
dλ, (3.14)
où Iλ(vj, JJ , ci, Ji) est le taux d’émission différentiel (en photons cm−3 s−1 nm−1),
g(vJ , JJ) est le taux d’excitation volumique de l’état j (en cm−3 s−1),Aλ(vJ , JJ , ci, JI)
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est la probabilité de transition différentielle (en s−1 nm−1), et Aj (en s−1) est la pro-
babilité de transition totale de l’état j (l’inverse de sa durée de vie).
Les coefficients Aλ(vJ , JJ , ci, JI) des états B, C, B′ et D ont été calculés par
Abgrall et al. (1997) et sont disponibles dans la base de données MOLAT.
2.4 Absorption par le méthane
Comme le montre la figure 3.4, le méthane absorbe les rayonnements de longueur
d’onde inférieure à 1450 Å. Ceci a pour effet de diminuer l’intensité du rayonnement
qui émerge de l’atmosphère de Jupiter, en suivant une loi de Beer-Lambert. L’in-
tensité I(z) qui émerge à l’altitude z est ainsi atténuée d’un facteur exponentiel par
rapport à l’intensité I(z0) qui a été émise à l’altitude z0 :
I(z) = I(z0)e
−τ(z0,z), (3.15)
où τ(z0, z) est l’épaisseur optique du méthane le long de la ligne de visée entre les
altitudes z0 et z.
2.5 Profil des raies
Quelle est la largeur des raies aurorales de H2 ? L’effet Doppler lié au mouvement
thermique des particules donne un profil gaussien aux raies d’émission, de largeur
∆λ donnée par :
∆λ
λ
=
√
2kBT
mc2
, (3.16)
où m est la masse des particules. Numériquement, cela donne
∆λ = 3.03× 10−7
√
T [K] λ (3.17)
pour des molécules d’hydrogène. A l’altitude du maximum d’émission de photons,
vers z = 200 km, la température vaut environ 200 K. On obtient ∆λ = 3.4 mÅ à
λ = 800 Å et ∆λ = 6.9 mÅ à λ = 1600 Å. Les observations actuelles n’atteignent
pas cette résolution. Même les échellogrammes obtenus avec le réseau échelle E140H
de STIS, dont la résolution atteint 114 000, sont limités à δλ = 10 mÅ à λ = 1150 Å
et δλ = 15 mÅ à λ = 1700 Å. C’est donc la résolution instrumentale qui détermine
le profil des raies.
J’ai choisi de prendre un profil de raie gaussien. La largeur à mi-hauteur de la
gaussienne est ajustée pour être égale à la résolution des données expérimentales
avec lesquelles le spectre synthétique est comparé : 0.136 Å pour les données expé-
rimentales de Liu et al. (1995) et 0.115 Å pour celles de Jonin et al. (2000), 0.22 Å
pour les observations FUSE de Gustin et al. (2004a), etc.
2.6 Validation du modèle : comparaison avec des données
expérimentales
Liu et al. (1995) ont mesuré expérimentalement entre 1140 et 1690 Å le spectre
de H2 excité par impact d’électrons de 100 eV, avec une résolution de 0.136 Å. Pour
cela ils ont utilisé une cellule contenant du dihydrogène à la pression P = 3× 10−4
torr 8 et à la densité nH2 = 4.55 × 1012 cm−3. Comme les électrons parcourent
8. 1 torr = 1 millimètre de mercure ' 133 Pa = 1.33× 10−3 bar
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une longueur de 11.05 cm dans le dihydrogène, ils rencontrent une densité colonne
NH2 = 5.03× 1014 cm−2. Dans ces conditions le gaz est optiquement mince pour les
transitions de H2.
Ce travail a été poursuivi par la même équipe, avec le même dispositif expé-
rimental : (Jonin et al., 2000) ont étudié le spectre entre 900 et 1180 Å avec une
résolution de 0.115 Å. Leur gaz est 25 fois plus dilué que celui de Liu et al. (1995) :
nH2 = 1.8× 1012 cm−3 et NH2 = 2.0± 0.3× 1013 cm−2.
Liu et al. (2002) ont mesuré ce spectre entre 900 et 1650 Å à moyenne résolution :
δλ = 0.5 Å.
En comparant des spectres expérimentaux avec des spectres synthétiques (calcu-
lés avec des paramètres reproduisant les conditions expérimentales), j’ai pu valider
mon code (voir figure 3.6). Certaines raies sont mal reproduites mais pour la plupart
des raies le spectre synthétique permet de reproduire les données expérimentales à
5% près.
2.7 Caractéristiques du spectre
Contribution des différents niveaux
L’intégralité du spectre synthétique correspondant à des conditions analogues à
celles de Jonin et al. (2000) est représenté sur la figure 3.7. La plus grande partie de
l’émission vient de la désexcitation des niveaux B et C. La contribution des niveaux
B′, D,B′′ et D′ est beaucoup plus faible et se situe aux longueurs d’onde inférieures
à 1150 Å. Néanmoins l’encart (c) de la figure montre qu’il est indispensable de tenir
compte de leur émissions pour reproduire le spectre à haute résolution.
Effet des cascades
La figure 3.8 montre l’importance des cascades. Celles-ci excitent principalement
l’état B.
3 Résultats
Dans le but de rechercher dans le spectre des raies qui ont un comportement
remarquable en fonction de l’énergie des électrons, j’ai calculé des spectres synthé-
tiques en simulant la précipitation d’électrons ayant une distribution maxwellienne
d’énergie caractéristique E, et en faisant varier la valeur de E. Pour chaque valeur
de E j’ai calculé le flux d’électrons suprathermiques dans l’atmosphère de la planète
en utilisant le code TRANSJupiter et le modèle d’atmosphère de Grodent et al.
(2001), puis à l’aide de mon code de spectres synthétiques j’ai calculé le spectre de
H2 qui émerge de l’atmosphère.
3.1 Résolution spectrale
La résolution spectrale a une grande importance. A basse résolution, les raies se
mélangent et on perd de l’information sur chaque raie individuelle. Le mélange des
raies est visible sur la figure 3.9
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(a) Intervalle 1040-1050 Å.
(b) Intervalle 1060-1080 Å.
(c) Intervalle 1100-1120 Å.
Figure 3.6 – Comparaison entre une partie du spectre expérimental de Jonin et al.
(2000) (en noir) et le spectre synthétique calculé dans les mêmes conditions (en rouge).
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(a) Spectre résultant des contributions des bandes B,C,B′, D,B′′, D′ et du continuum.
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(b) Séparation des contribution des différentes bandes ainsi que du continuum. La somme de
toutes les contributions donne le spectre présenté dans l’encart (a).
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(c) Zoom sur la région 1060-1080 Å.
Figure 3.7 – Spectre synthétique de H2 calculé avec une résolution de 0.115 Å dans
des conditions analogues à celles de Jonin et al. (2000) : densité colonne NH2 = 2×1013
cm−2, T = 300 K, excitation par une distribution maxwellienne d’électrons d’énergie
caractéristique 100 eV.
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Figure 3.8 – Importance relative des cascades et de l’excitation directe dans le
spectre résultant de la précipitation d’électrons de 300 eV dans l’atmosphère de Ju-
piter. L’émission de raies due aux cascades (en vert) est séparée de celle qui est due
à l’excitation directe (en rouge). La distinction excitation entre l’excitation directe et
par cascades n’est pas faite pour le continuum. La résolution du spectre est 0.22 Å.
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Figure 3.9 – Effet de la résolution δλ sur le spectre synthétique. Ces spectres ont été
calculés pour reproduire la précipitation d’électrons d’énergie caractéristique E = 3
keV dans l’atmosphère de Jupiter. δλ = 0.22 Å aux données FUSE de Gustin et al.
(2004a).
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La meilleure résolution envisageable actuellement pour un télescope dans l’UV
lointain est δλ = 0.02 Å. C’est la résolution qu’aura le spectrographe VUVES du
télescope spatial WSO 9. Avec le réseau G140M de STIS, la résolution R = λ/δλ va
de 11 500 à 17 400 dans la bande passante 1150-1730 Å, soit δλ = 70 mÅ à 0.15 Å.
Le réseau à échelle E140H de STIS a, certes, une résolution R de 114 000 entre 1150
et 1700 Å (soit δλ = 10 mÅ à λ = 1150 Å et δλ = 15 mÅ à λ = 1700 Å), mais dans
le cas des raies de H2 la réduction des échellogrammes est d’une grande complexité
et personne n’a encore exploité de spectre auroral de H2 produit à l’aide de cet
instrument. Avec le réseau échelle moyenne résolution E140M, R = 45 800, ce qui
correspond à δλ = 25 à 37 mÅ, mais le problème de reconstruction des spectres reste
le même. Quant à l’instrument COS de HST, son réseau G130 M atteint seulement
δλ = 70 mÅ entre 1150 et 1450 Å et son réseau G160M atteint δλ = 70 à 90 mÅ
entre 1150 et 1450 Å.
3.2 Variation des raies en fonction de l’énergie des électrons
Les spectres synthétiques de H2 entre 750 et 1700 Å sont reproduits en annexe B
pour des précipitations d’électrons ayant une énergie caractéristique de 30 eV, 100
eV, 300 eV, 1 keV, 3 keV, 10 keV et 30 keV. Tous les spectres synthétiques calculés
dans les conditions joviennes ont été calculés avec un flux d’électrons de 1 erg cm−2
s−1.
Raies monotones
L’intensité d’un certain nombre de raies varie de manière monotone avec de
l’énergie des électrons qui précipitent. La figure 3.10 montre ces variations dans la
bande [1100 ; 1120 Å]. L’intensité de certaines raies monotones varie de plusieurs
facteurs lorsque l’énergie des électrons passe de 30 eV à 30 keV. L’intensité de la
majorité des raies monotones croît avec E. Dans la suite, j’appellerai ces raies les
"raies croissantes". L’intensité ne décroît que pour une minorité de raies, que
j’appellerai "raies décroissantes". Les tableaux 3.4 et 3.5 recensent les raies crois-
santes et décroissantes 10 les plus intenses recensées pour la résolution de 0.22 Å,
et donne l’amplitude de leurs variations. On peut imaginer exploiter ces variations
pour contraindre l’énergie des électrons en mesurant des rapports d’intensité entre
des raies croissantes et décroissantes d’un spectre.
Néanmoins il ne faut pas se fier uniquement à l’intensité des raies et à l’amplitude
de leurs variations pour définir les raies intéressantes à étudier. Il faut également
éviter de sélectionner les raies que les spectres synthétiques ne décrivent pas correc-
tement. La raie décroissante C(0, 1)Q(3) à 1056.8 Å est la raie décroissante la plus
intense. Lorsque mon modèle est comparé aux mesures en laboratoire de Jonin et al.
(2000), on s’aperçoit qu’il commet une erreur de 5% sur l’intensité de cette raie,
9. Le télescope World Space Observatory (WSO) sera le successeur de HST. Il aura un miroir
primaire de 1 m 70. Son lancement est prévu en 2012. Son spectrographe VUVES, de bande
passante 1020-1720 Å aura une résolution de 55 000.
10. La notation nu(vu, vd)Q(Jd) (respectivement nu(vu, vd)R(Jd)) représente la transition issue
du niveau électronique nu vers le niveau électronique fondamental X, avec changement du nombre
quantique vibrationnel vu → vd, et une transition de type Q (resp. R) se finissant sur le nombre
quantique rotationnel de l’état du bas Jd.
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(a) δλ = 0.22 Å, correspondant aux données FUSE de Gustin et al. (2004a).
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Figure 3.10 – Spectres synthétiques pour différentes énergies des électrons : E = 30
eV, 300 eV, 3 keV et 30 keV et des résolutions spectrales δλ = 0.02 Å et δλ = 0.22 Å.
Les raies à 1116.6 Å et 1119.6 Å repérées par des flèches sont respectivement croissante
et décroissante avec E. Elles font partie des raies croissantes et décroissantes les plus
intenses citées dans les tableaux 3.4 et 3.5.
84 3. RÉSULTATS
CHAPITRE 3. EMISSIONS UV DE H2 DANS LES AURORES DE JUPITER
Table 3.4 – Raies croissantes les plus intenses à la résolution de 0.22 Å. I30keV/I30eV
est le rapport des intensités à 30 keV et 30 eV. La dernière colonne donne la précision
des spectres synthétiques au niveau des différentes raies. Cette précision est définie
comme l’écart entre l’intensité de la raie dans les spectres expérimentaux de Liu et al.
(1995) ou Jonin et al. (2000) et les spectres synthétiques reproduisant les conditions
expérimentales.
λ raie I30keV/I30eV Précision
(Å)
1161.3 C(1, 4)Q(1) 3.6 5%
1099.4 C(0, 2)Q(1) 4.2 2%
1116.4 C(1, 3)Q(1) 3.6 1%
1175.8 C(2, 5)Q(1) 3.1 < 0.5%
1145.9 C(0, 3)Q(1) 5.7 < 0.5%
1159.7 C(1, 4)R(1) 3.1 1%
1097.9 C(0, 2)R(1) 3.5 4%
1218.9 C(0, 6)Q(1) 3.0 15%
Table 3.5 – Raies décroissantes les plus intenses à la résolution de 0.22 Å.
λ raie I30keV/I30eV Précision
(Å)
1056.8 C(0, 1)Q(3) 1/3.6 5%
1061.9 C(0, 1)Q(5) 1/4.2 13%
1119.6 B(3, 1)P (3) 1/3.1 6%
ce qui est tout à fait acceptable (voir figure 3.6a). La deuxième raie décroissante la
plus intense, située à 1061.9 Å (et qui est mise en évidence sur la figure 3.11), n’est
reproduite qu’à 13% près. De plus, à la résolution de 0.22 Å, celle raie se mélange
à ses voisines et, pour des énergies supérieures à 1 keV, le profil résultant comporte
deux maxima, alors qu’il n’en avait qu’un pour des énergies plus faibles. Ceci rend
son ajustement et son interprétation difficiles. C’est seulement pour la troisième raie
décroissante, B(3, 1)P (3), qu’on atteint une précision de 6%. Mais la figure 3.10a, où
la résolution vaut 0.22 Å, montre que cette raie est dans l’aile d’une raie plus intense
et que son caractère décroissant est peu marqué. Sur la figure 3.10b, on voit qu’à la
résolution de 0.02 Å cette raie est relativement faible, ce qui rend son observation
difficile dans des observations astronomiques.
Cette technique de rapports de raies semble donc être difficile à mettre en oeuvre
en pratique, du fait que très peu de raies décroissantes sont exploitables.
Raies non monotones
Nous cherchons à exploiter les raies non monotones pour rechercher des indices
de la présence d’électrons ayant une énergie particulière.
La raie non monotone la plus intense est D(1, 4)Q(2), située à 1002.7 Å (voir
figures 3.12 et 3.10). Elle est maximale pour des précipitations d’électrons d’énergie
proche de 3 keV. Néanmoins ses variations ne sont pas très piquées. L’intensité de
la raie varie de moins que 8% lorsque l’énergie des électrons change d’un facteur 3
autour de la valeur centrale de 3 keV. Je n’ai pas repéré de raie exploitable dont l’in-
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Figure 3.11 – Spectres synthétiques pour différentes énergies des électrons : E =
30 eV, 300 eV, 3 keV et 30 keV et des résolutions spectrales δλ = 0.02 Å et δλ = 0.22
Å. La raie repérée par une flèche à 1061.9 Å est la deuxième raie décroissante la plus
intense.
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(a) Spectres synthétiques à la résolution δλ =
0.22 Å entre 1100 et 1105 Å pour différentes
énergies des électrons incidents.
(b) Allure de cette région dans un spectre
enregistré par FUSE dans la région aurorale
de l’hémisphère nord de Jupiter le 28 octobre
2000. La résolution est de 0.22 Å. L’ouverture
du spectromètre, large de 30′′ × 30′′, englobe
toute la région aurorale. (Gustin et al., 2004a).
La courbe noire correspond au spectre mesuré
et la courbe rouge est un ajustement réalisé
par Gustin et al. (2004a) à l’aide d’une com-
binaison de six distributions d’électrons max-
welliennes.
Figure 3.12 – La raie D(1, 4)Q(2) à 1102.7 Å est maximale pour des électrons
d’énergie voisine de 3 keV.
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tensité varie de plus de 10% autour de son maximum lorsque l’énergie des électrons
varie d’un facteur 3. Cette méthode semble donc malheureusement peu sensible à
l’énergie des électrons, les variations des raies ne sont pas suffisamment rapides.
4 Conclusion
Ce code de spectres synthétiques pourrait bénéficier de plusieurs améliorations.
En particulier il serait intéressant de tenir compte du recouvrement entre les raies
de H et de H2, comme par exemple pour la raie H-Lyα et la raie B(6, 0)P (1) de
H2. Ceci pourrait se faire à l’aide du code de transfert radiatif que j’ai utilisé pour
modéliser la raie Lyα. Il serait également souhaitable que les fonctions d’excita-
tion pour les niveaux B′, B′′, D,D′, GK et HH¯ soient précisées dans la littérature.
De plus pour comparer précisément les spectres synthétiques à des observations as-
tronomiques nous devrions d’intégrer l’éthylène au modèle. Dans l’atmosphère de
Jupiter, l’éthylène est minoritaire par rapport au méthane mais, contrairement au
méthane, il absorbe des longueurs d’onde supérieurs à 1450 Å, (voir figure 3.13),
et son absorption à 1520 Å est visible dans des spectres enregistrés par IUE Ajello
et al. (1998). Par ailleurs, même si les protons semblent jouer un rôle mineur dans
les aurores joviennes, il serait intéressant de pouvoir décrire leur effet, à la fois dans
les émissions de H2 et au niveau de la raie Lyα. Ceci pourrait se faire en adaptant
la partie "protons" du code TRANS4 développé par Simon et al. (2007).
Figure 3.13 – Tirée de Ajello et al. (1998) : Section efficace d’absorption des
hydrocarbures. L’absorption de l’éthlène C2H2 s’étend vers de plus grandes longueurs
d’onde que l’absorption du méthane.
Le code de spectres synthétiques présenté ici bénéficie de coefficients quantiques
plus récents que ses prédécesseurs. Il se sert de résultats sur les cascades qui n’étaient
pas disponibles quand les autres codes ont été écrits Liu et al. (2002, 2003). Il a
également l’avantage d’être couplé au code de transport d’électrons multifaisceaux
TRANSJupiter. Nous espérions que ses résultats permettent de contraindre l’éner-
gie des électrons en étudiant le comportement de certaines raies particulières, de
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la même manière que l’on reconstruit le spectre solaire UV en mesurant seulement
quelques-unes de ses raies (Cessateur et al., 2011). Cependant, compte tenu de la ré-
solution des instruments existants, cette méthode semble difficile à appliquer dans les
observations actuellement disponibles : l’intensité des raies varie trop lentement en
fonction de l’énergie des électrons. Néanmoins la très haute résolution du télescope
WSO devrait ouvrir de nouvelles possibilités. Une étude statistique plus poussée
des spectres synthétiques permettra peut-être de désigner des raies adéquates pour
caractériser finement les précipitations d’électrons. Une telle étude devra également
chercher à contraindre le nombre de populations indépendantes dans les précipita-
tions d’électrons afin de limiter le nombre de paramètres libres dans les ajustements
de spectres.
Par ailleurs dans un avenir proche il sera intéressant d’exploiter ce code pour
modéliser les émissions d’une exoplanète. Pour calculer son émission aurorale nous
aurons besoin de données (ou d’hypothèses) concertant les précipitations de plasma
incidentes. L’émission excitée par le rayonnement stellaire côté jour de la planète
pourra également être évaluée. Grâce aux spectres synthétiques nous pourrons alors
estimer la détectabilité des émission de H2, aurorales ou non, rechercher quelles
sont les conditions les plus favorables pour réaliser cette détection, et désigner des
planètes à cibler pour de prochaines observations. A l’aide du spectrographe COS
embarqué sur HST, France et al. (2010) ont tenté de détecter des raies de H2 dans le
spectre du Jupiter chaud HD 209458b enregistré à une résolution proche de 20 000.
Ils ont observé un signal à 1582 Å mais celui-ci n’a pas pu être attribué de manière
certaine à H2. La chasse reste ouverte...
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Chapitre 4
Contexte
La première découverte d’une planète extrasolaire autour d’une étoile de la sé-
quence principale a été effectuée en 1995 par Michel Mayor et Didier Queloz (Mayor
et Queloz, 1995). Cette planète, 51 Peg b, a une masse de 0.47 MJ et orbite à 0.052
UA de son étoile, 51 Pegasi. Elle a été détectée avec le spectrographe SOPHIE de
l’observatoire de Haute Provence et par la méthode des vitesses radiales. Au jour où
j’écris ce texte (25 avril 2011), l’encyclopédie des planètes extrasolaires 1 tenue par
Jean Schneider recense 547 exoplanètes. Sans parler des 1235 candidats annoncés le
1er février dernier suite aux observations photométriques effectuées par le télescope
spatial Kepler 2 entre mai et septembre 2009.
Les exoplanètes sont classées en plusieurs catégories selon leur masse. Les Jupiter
chauds ont des masses comparables à celle de Jupiter et ont des orbites très proches
de leurs étoiles (jusqu’à 0.01 UA). Les Neptune chauds ont des masses comparables
à celles d’Uranus et et Neptune (respectivement 14.5 et 17.1 MT ), et ont également
des orbites très rapprochées. Enfin, les super-Terres ont des masses plus faibles,
jusqu’à 10 masses terrestres.
1 Détection indirecte
Deux obstacles rendent l’observation directe 3 des exoplanètes très difficile. D’une
part, elles sont beaucoup moins brillantes que des étoiles et, d’autre part, elles sont
très peu séparées angulairement de leurs étoiles dans le ciel. La plupart sont donc
découvertes par les méthodes indirectes. Quand une planète orbite autour d’une
étoile, en réalité les deux corps orbitent autour du centre de masse du système.
Dans la méthode des vitesses radiales, on détecte le décalage Doppler périodique
que cela produit dans les raies de l’étoile. Dans la méthode des transits, la planète
est détectée par la diminution de luminosité qu’elle induit lorsqu’elle passe devant
l’étoile. Le transit permet de mesurer des caractéristiques géométriques du système
1. http ://exoplanet.eu/catalog.php
2. Le télescope spatial Kepler a été lancé le 6 mars 2009. Il est équipé d’un miroir primaire de
1.4 m et d’un photomètre de 95 cm de diamètre. Il a un champ extrêmement large de 105˚ carrés
et fixe toujours la même région du ciel. Il mesure la photométrie des plus de 100 000 étoiles situées
dans cette région du ciel afin de détecter des planètes par la méthode des transits. Voir aussi la
page web de la mission : http ://www.nasa.gov/mission_pages/kepler/main/index.html
3. Par "détection directe" on entend détection de photons émis par la planète.
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et de caractériser l’atmosphère de la planète, si bien que les planètes à transit sont
les plus étudiées.
1.1 Cas de HD 209458b
Le premier transit qui a été observé est celui du Jupiter chaud HD 209458b
(Charbonneau et al., 2000). Cette planète a un rayon de 1.38 RJ (soit 97 000 km),
une masse de 0.714 MJ et orbite à 0.047 UA de son étoile avec une période de 3.52
jours (Southworth, 2010). L’étoile en question a un type spectral G0V, proche du
type G2V du soleil, et est située à 47 pc de nous. Jusqu’à la semaine dernière 4, c’était
l’étoile la plus brillante sur laquelle un transit avait été détecté, si bien qu’elle a été
l’objet de très nombreuses études. La grande profondeur du transit 5 de HD 209458b
dans la raie H-Lyα montre que la planète est entourée d’une couronne d’hydrogène
très étendue et pourrait être le signe d’un échappement atmosphérique hydrodyna-
mique (Vidal-Madjar et al., 2003, 2004, 2008; Linsky et al., 2010) 6. Après l’hydro-
gène, le deuxième atome à avoir été détecté dans l’atmosphère de HD 209458b est le
sodium. Il a été repéré dans des spectres obtenus pendant le transit avec HST/STIS,
grâce à son absorption à 5893 Å Charbonneau et al. (2002); Sing et al. (2008). Des
absorptions dues à C, O+ et Si2+ sont également identifiées, et ces composants par-
ticipent probablement à l’échappement hydrodynamique (Vidal-Madjar et al., 2004;
Linsky et al., 2010). En outre, plusieurs molécules sont détectées dans cette atmo-
sphère. La forme du spectre d’absorption entre 3000 et 5000 Å pourrait être due
à de la diffusion Rayleigh sur les molécules de H2 7 (Lecavelier Des Etangs et al.,
2008b), et celle entre 6000 et 8000 Å à des oxydes de titane et de vanadium (Désert
et al., 2008). Une bande d’absorption de l’eau semble être observée entre 0.8 et 1
µm dans des données HST/STIS (Barman, 2007), et il semblerait que des données
infrarouges du télescope spatial Spitzer portent également une signature de l’eau
entre 3.6 et 8 µm (Beaulieu et al., 2010).
1.2 Cas de HD 189733b
Un autre Jupiter chaud qui transite devant son étoile est HD 189733b. Il orbite à
seulement 0.031 UA de l’étoile, a une masse de 1.15MJ , un rayon de 1.15 RJ (80 000
km), et une période de 2.22 jours (Southworth, 2010). Il a l’avantage d’être plus
proche de nous que HD 209458b, à seulement 19.3 pc, ce qui augmente la séparation
angulaire entre la planète et l’étoile. L’étoile est de type KI à KII, et sa magnitude
apparente V vaut 7.67, ce qui en fait l’étoile à transit la plus brillante après HD
4. L’article Winn et al. (2011), soumis à ApJ Letters le 27 avril 2011, présente l’observation
du transit d’une super-Terre devant une étoile de la constellation du Cancer, 55 Cnc, qui a 1.7
magnitudes apparentes de moins que HD 209458 (on passe de V = 7.65 à V = 5.95) et est visible
à l’oeil nu. L’observation a été réalisée avec le microsatellite canadien MOST, qui a un miroir de
15 cm !
5. La profondeur de transit est le rapport des surfaces apparentes de la planète sur celle de
l’étoile, mesuré pendant le transit.
6. Ceci reste controversé (Ben-Jaffel, 2007, 2008). La forte absorption en Lyα pourrait aussi
être la signature d’atomes énergétiques produits par interaction avec le vent stellaire (Holmström
et al., 2008; Ben-Jaffel et Sona Hosseini, 2010) ou accélérés par la pression de radiation (Lecavelier
Des Etangs et al., 2008a)
7. Cette absorption pourrait aussi être due au fer atomique (Lecavelier Des Etangs et al., 2008b).
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209458b. Comme HD 209458b, HD 189733b possède une exosphère d’hydrogène
en évaporation, et les taux d’évaporation de ces deux planètes sont comparables,
de l’ordre de ∼ 1010 g s−1 Lecavelier Des Etangs et al. (2010). En analysant des
données photométriques de Spitzer à 3.6, 5.8 et 8 µm, (Tinetti et al., 2007) et
Beaulieu et al. (2008) déclarent avoir mis en évidence une absorption due à l’eau.
Mais leurs observations sont entachées d’erreurs systématiques, ce qui rend cette
détection très incertaine. Une fois que les erreurs systématiques sont corrigées, on
ne peut pas conclure de manière certaine sur la présence d’eau (Désert et al., 2009,
2011). Du monoxyde de carbone pourrait également expliquer l’absorption mesurée
à 4.5 µm, mais les auteurs restent prudents au sujet de cette détection (Désert
et al., 2009). L’observation du transit secondaire, pendant lequel la planète passe
derrière l’étoile, permet d’avoir accès au spectre d’émission de la planète, en faisant
la différence entre des spectres de l’étoile enregistrés pendant et hors du transit
secondaire. Cette technique peut être considérée comme une technique de détection
directe puisque l’on met en évidence des photons originaires de la planète. Dans ce
sens, la première détection directe du rayonnement d’une exoplanète a été effectuée
par Charbonneau et al. (2005). Ils ont travaillé sur des données photométriques de
Spitzer à 4.5 et 8 µm et ont mis en évidence l’émission de la planète TrES-1. Quant
au premier spectre d’émission mesuré ainsi, c’est celui de HD 189733 b, entre 1.5 et
2.5 µm avec HST, et les observations tendraient à montrer la présence de molécules
d’eau ainsi que de monoxyde et de dioxyde de carbone (Swain et al., 2009).
Les spectres du James Webb Space Telescope 8 sont très attendus, ils permettront
de lever un grand nombre d’incertitudes.
2 Observation directe
C’est dans l’infrarouge que le contraste entre l’émission de la planète et celle de
l’étoile est le plus favorable à la détection directe de la planète. L’émission thermique
de la planète est à son maximum alors que l’émission d’une étoile de type solaire
diminue rapidement. De plus l’optique adaptative a d’excellentes performances à
ces longueurs d’onde. Par ailleurs, contrairement aux détections indirectes qui sont
adaptées pour des planètes peu éloignées de leur étoile, la détection directe est
facilitée pour des planètes très éloignées de leurs étoiles.
La première image montrant une exoplanète date de 2004 (Chauvin et al., 2004,
2005). La planète en question orbite autour d’une naine brune, 2MASSWJ 1207334-
393254, et a une masse ∼ 5MJ . Son image a été réalisée dans les bandes infrarouges
H,Ks et L′, grâce à l’optique adaptative de l’instrument NACO sur le VLT. Depuis,
plusieurs systèmes ont été imagés. Citons par exemple AB Pictoris b, qui orbite à
275 UA de l’étoile et qui, avec une masse de 13.5 MJ , est à la limite entre planète
et naine brune (Chauvin et al., 2004), ou encore la célèbre β Pictoris b, de 9 MJ ,
qui orbite dans le disque de poussière de la jeune étoile β Pictoris. Cette dernière
observation est remarquable car les deux objets sont séparés de seulement d’une
dizaine d’unités astronomiques (Lagrange et al., 2010). Le premier objet à avoir été
imagé dans le visible est Fomalhaut b, qui se situe dans le disque de débris d’une
8. Le lancement de ce télescope est prévu pour 2014. Il pourra fournir des spectres à moyenne
résolution entre 1 et 5 microns.
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étoile jeune. Il a été photographié à 600 nm par coronographie avec HST (Kalas
et al., 2008).
Le premier spectre d’émission d’une exoplanète qui a été enregistré de manière
directe est celui du Jupiter chaud HR 8799 c, entre 3.88 et 4.10 µm (Janson et al.,
2010). Il fait partie d’un système stellaire dans lequel trois planètes ont été imagées
dans l’infrarouge (Marois et al., 2008).
Le contraste est très peu favorable à une détection dans l’ultraviolet. Le spectre
des étoiles présente de fortes raies d’émission, alors que les émission planétaires sont
relativement faibles. Cependant il nous a semblé intéressant de chiffrer ce contraste
pour voir si, dans certaines conditions, une détection directe pouvait quand même
être envisagée. Du fait de leur proximité avec l’étoile, les Jupiter chauds sont soumis
à d’intenses flux en provenance de l’étoile. Les précipitations de particules sur ces
planètes sont peut-être suffisamment intenses pour engendrer des aurores qui seraient
visibles depuis la Terre. Il n’est pas non plus complètement exclu que l’on puisse
détecter le rayonnement stellaire diffusée par les planètes, en profitant par exemple
du décalage Doppler lié au mouvement orbital de la planète. Pour des planètes très
proches de leur étoile, ce décalage devient conséquent : à la longueur d’onde de la raie
H-Lyα, il atteint jusqu’à 0.59 Å pour HD 209458b et 0.62 Å pour HD 189733b. (Ces
chiffres sont basés sur les caractéristiques des orbites données dans l’Encyclopédie
des Planètes Extrasolaires). Forts de notre travail sur la raie H-Lyα de Jupiter, et
partant du fait que cette raie, qui est intense sur Jupiter, le sera également sur un
Jupiter chaud, nous avons cherché à estimer l’émission Lyα d’un Jupiter chaud.
Si elle était détectée, cette raie permettrait de contraindre l’environnement de la
planète d’un point de vue thermique, radiatif et dynamique.
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De la modélisation de l’émission
Lyman-α de Jupiter à celle d’un
Jupiter chaud
Comment passer du code TRANS-Jupiter à un code "TRANS-Jupiter-Chaud",
adapté aux Jupiter chauds ?
1 Modèles d’atmosphère
La première chose à faire pour créer TRANS-Jupiter-Chaud est d’adopter un
modèle d’atmosphère adapté à un Jupiter chaud. J’ai donc cherché quels étaient les
modèles de haute atmosphère disponibles pour des Jupiter chauds. Deux modèles
sont publiés pour HD 209458 b : celui de Yelle (2004) et celui de García Muñoz
(2007).
Yelle (2004) propose un modèle de haute atmosphère s’étendant de 1 à 3 rayons
planétaires Rp. Du fait de leur proximité, on s’attend à ce que, par effet de ma-
rée, la planète présente toujours la même face à l’étoile, de même que la Lune et
Io présentent toujours la même face à leurs planètes respectives. Une circulation
horizontale répartit vraisemblablement la chaleur entre les deux faces de la planète
mais cet effet est difficile à estimer et il existe probablement des différences notables
entre la face jour et la face nuit (Barman et al., 2005). Néanmoins, le modèle de Yelle
(2004) décrit la structure de la planète moyennée sur toutes les latitudes et heures
locales. Il se base sur les équations de diffusion, d’équilibre thermique et décrit la
chimie de l’hydrogène et de l’hélium. La modélisation est à symétrie sphérique 1D.
Les profils de densité et de température produits par ce modèle sont présentés sur la
figure 5.1. Bien qu’il aille jusqu’à 3Rp, ce modèle est moins adapté à la description
des altitudes situées entre 2 et 3 RP . A ces altitudes, la force de gravité de l’étoile
et sa pression de radiation ne sont pas négligeables. Les hypothèses des équations
hydrodynamiques y sont mal vérifiées ; des modèles cinétiques seraient nécessaires
pour décrire la très haute atmosphère.
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If the bulk velocity of the atmosphere were very small
the approach described above would yield the conventional
expression for the Jeans escape rate. The approach is also
capable of treating supersonic outflow at the upper bound-
ary, though this does not occur in the cases considered here.
However, upward velocities large enough to dominate the
thermal structure of the atmosphere are obtained, so the es-
cape of the atmosphere is in the blow-off regime, as defined
by Hunten (1982).
2.5. Numerical method
The coupled momentum, energy, and continuity equa-
tions are solved by integrating to a steady state. The con-
tinuity equation is the first to be solved in each time step
utilizing values for velocity and temperature from the pre-
vious time step. The energy equation is solved next, using
the updated values for densities. The momentum equation is
the last to be solved in each time step iteration, using the up-
dated values for densities and temperature. The continuity
equations for the individual species and the energy equation
are solved using a fully implicit technique to advance to the
next time step. As discussed above, the vertical momentum
and mass continuity equations are solved together in itera-
tive fashion, to find a steady state solution at each time step.
The calculations are carried out on a altitude grid with equal
spacing in 1/r , which is a more natural coordinate for ex-
tended atmospheres than altitude itself. The atmosphere is
divided into 300 layers from 1RP , where the pressure is set
to 200 dyne cm−2, to 3RP . The pressure at the upper bound-
ary depends on the temperature profile, and varies from 10−5
to 5× 10−4 dyne cm−2 for the range of models considered
here. A time step of 1000 s is used to integrate to steady state.
Calculations are run until all equations balance to better than
0.1% in all atmospheric layers.
3. Results
A reference model is described first in order to focus the
discussion and faciliate an in-depth examination of the rel-
evant physical balances prevailing in the atmosphere. The
referencemodel used here adopts parameters similar to those
of HD209458b, specifically a mass of 0.6MJ , a radius at
200 dyne cm−2 equal to 1.4RJ and a star-planet distance
of 0.05 AU. After discussion of the reference model, trends
with changes in semi-major axes are considered in order to
examine the range of plausible conditions in an EGP at-
mosphere and to investigate the sensitivity of atmospheric
structure to the stellar EUV flux.
3.1. Reference model
Figure 1 shows a summary of results for the refer-
ence model. The thermospheric temperature rises to val-
ues greater than 12,000 K. This causes a greatly extended
Fig. 1. The altitude distributions of (a) temperature, (b) velocity, and
(c) mass density for the reference model.
atmosphere with significant density to beyond 3RP . The
extent of the atmosphere is determined primarily by the λ
parameter defined by
(16)λ= GMm
kT r
.
At the base of the atmosphere λ= 313, which is fairly close
to the jovian value of 474. However, at 3RP , λ has de-
creased to 5.6, as a result of the high temperatures and lower
gravity. The barometric pressure in an extended isothermal
atmosphere in hydrostatic equilibrium varies as
(17)p = p◦eλ−λ◦ .
For small values of λ the decrease of pressure and density
with distance is gradual, as shown in Fig. 1c. In fact, a value
of λo = 5.6 at a pressure of 10−5 dyne cm−2 implies a pres-
sure of 3.7 × 10−8 dyne cm−2 at λ = 0 or r =∞. This is
much greater than the pressure in interplanetary space, im-
plying that the atmosphere cannot be hydrostatic, but must
be escaping in a manner similar to that of the solar wind.
It is this fact that requires that the full vertical momentum
equation be solved, rather than the usual hydrostatic approx-
imation. The upward velocity of the atmosphere, shown in
Fig. 1b, plays a critical role in the structure of EGP ther-
mospheres and is one of the primary differences between the
jovian upper atmosphere and an EGP upper atmosphere.
The composition of the atmosphere is shown in Fig. 2
and the important chemical reactions for the referencemodel
are shown in Fig. 3. Although the main species at the lower
boundary are H2 and He, the lower thermosphere is pri-
marily H and the upper thermosphere H+. H2 is quickly
converted to H by thermal decomposition (R4). This process
becomes important once the temperature reaches ∼ 2000 K.
Photoionization makes only a minor contribution to the de-
struction of H2. The column-integrated H2 destruction rate
due to R4 is 4.0 × 1012 cm−2 s−1, compared with 9.5 ×
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1011 cm−2 s−1 for R1. The transition from H2 to H strongly
affects the atmosphere because the mean molecular mass
drops by a factor of two and the scale height doubles. Helium
also quickly disappears with increasing altitude because of
diffusive separation. At higher altitudes, H+ becomes the
dominant species, created by photoionization of H. The den-
sity of H+ is regulated by an approximate balance between
photoionization (R2) and advection. Loss of H or H+ by dif-
fusion is minor, partly because of the large scale heights in
the atmosphere.
The calculated H+3 densities are relatively low. This is due
to the rapid loss of H2 and the resulting decrease in H2 pho-
toionization rates and to the short lifetime of H+3 , which is
related to the large electron density, associated with the high
H+ density. It is interesting that photoionization creates both
H+2 , which is quickly converted to H+3 and H+ and its asso-
ciated electrons, which cause the destruction of H+3 . This
Fig. 2. The composition of the reference model.
leads to the somewhat surprising situation that an increase
in the photoionization rate can cause a decrease in the H+3
density. The calculated H+3 density for the reference model
is smaller than that in Jupiter’s ionosphere, typically calcu-
lated to be 104–105 cm−3 (Majeed and McConnell, 1991).
Despite its low density, it is shown below that H+3 plays a
critical role in the thermal structure.
The important terms in the energy balance equation are
shown in Fig. 4. Stellar heating in the upper thermosphere
is balanced primarily by adiabatic cooling. Cooling due to
radiation and to the divergence of the thermal conduction
flux is not significant. This differs from most planetary ther-
mospheres where energy is carried away primarily by ther-
mal conduction. The adiabatic cooling is a result of rapid at-
mospheric escape and is responsible for the gradual decrease
in temperature with increasing distance above RP /R = 0.7.
Lower in the thermosphere, stellar energy deposition is bal-
anced primarily by H+3 cooling. This is surprising consid-
ering the low H+3 densities, but H+3 is an effective coolant
at high temperature (Neale et al., 1996). The weakness of
thermal conduction is due to the large scale heights in the
atmosphere. The rate of cooling due to thermal conduction
varies roughly as κ/H 2◦ , where H◦ is the scale height of the
atmosphere; thus thermal conduction becomes less impor-
tant as H◦ becomes large.
Figure 4 also shows the heating efficiency, defined as the
ratio of the net heating rate to the rate of stellar energy ab-
sorption. Low in the thermosphere, where the composition
is primarily H2, the heating efficiency is 50–60%, consis-
tent with that for the jovian atmosphere (Waite et al., 1983).
Higher in the thermosphere, the heating efficiency drops to
∼ 10%. This low value obtains because much of the ab-
sorbed stellar energy goes into ionizing H. This energy is
either lost through escape of H+ or, upon recombination
of H+, the chemical energy is converted to radiant energy,
i.e., a photon, that escapes the atmosphere. As a conse-
Fig. 3. The primary chemical reaction rates in the reference model. Reaction R16b is not shown but is nearly equal to R6.
Figure 5.1 – Tirée de Yelle (2004) : Modèle d’atmosphère de HD 209458b.
L’altitude augmente vers la droite. Rp est le rayon planétaire et R la distance au
centre de la planète. Le cadre (b) donne la vitesse particulaire moyenne et le (c) la
masse volumique (avec une erreur dans les unités).
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García Muñoz (2007) propose un autre modèle s’étendant de 1 à 5 Rp 1 et décri-
vant la dynamique, la diffusion, l’effet du rayonnement stellaire EUV et la chimie.
Les équations sont 1D et à symétrie sphérique, et les calculs sont effectués à la
verticale du point substellaire. Plusieurs modèles chimiques sont envisagés : le plus
simple décrit seulement la chimie de l’hydrogène et l’hélium, et le plus complexe
inclut également les éléments minoritaires C, O, N et D. En jouant sur l’abondance
des éléments mineurs, il montre que celle-ci influe notablement sur la composition
et l’échappement atmosphériques. Les profils de composition et de température ob-
tenus en incluant les éléments C et O avec des abondances solaires sont reproduits
sur la figure 5.2 Dans ce modèle, la température atteint son maximum de 11 600 K
à 40 000 km d’altitude alors que chez Yelle (2004) ce maximum atteignait 14 200 K
et est situé à 47 000 km d’altitude. Des modèles thermiques et chimiques différents
conduisent également à des différences dans les profils de densité : les concentrations
d’hydrogène et d’hélium atomiques sont deux ordres de grandeur plus élevées dans
le modèle de García Muñoz (2007) que dans celui de Yelle (2004). En revanche les
concentrations d’hydrogène moléculaire et de protons sont comparables.
Un autre Jupiter chaud pour lequel des modèles d’atmosphère ont été publiés
est HD 17156b. Celui-ci transite devant une étoile G0 située à 78 pc du soleil. Son
orbite est très excentrique (e = 0.67) elle l’emmène de 0.052 UA à 0.67 UA de
l’étoile avec une période de 21.2 jours. Son rayon est 1.1 RJ et sa masse est de
l’ordre de 3 MJ . Koskinen et al. (2009) étudient l’évolution de l’atmosphère le long
de l’orbite et présentent des modèles d’atmosphère pour le périastre et l’apoastre.
Ces modèles sont produits par le code EXOTIM, qui est une adaptation d’un code
de circulation générale thermosphérique de Saturne aux Jupiter chauds (Koskinen
et al., 2007). EXOTIM réalise des calculs hydrodynamiques 3D qui tiennent compte
des variations horizontales de température et de composition. Les ingrédients du
calcul sont : les équations de Navier-Stokes, la chimie de l’hydrogène et de l’hélium,
et l’effet du rayonnement solaire EUV sur l’atmosphère.
J’ai contacté Tommi Koskinen, qui travaille actuellement au Lunar and Plane-
tary Laboratory de Tucson (Arizona), car je voulais exploiter son modèle pour le
périastre, mais tous les renseignements nécessaires n’étaient pas disponibles dans
son article. Cette collaboration a été très fructueuse, il m’a également fourni un
modèle d’atmosphère pour HD 209458b (présenté sur la figure 5.3), et inversement
j’ai calculé pour lui des taux d’émission de photons Lyα dont il a besoin pour faire
des bilans thermiques dans des atmosphères de Jupiter chauds. Cette interaction
est décrite au paragraphe 2. Finalement j’ai donc négligé HD 17156b et nous avons
concentré nos efforts sur HD 209458b. Le modèle proposé par T. Koskinen pour HD
209458b n’a pas été obtenu avec le code EXOTIM, mais avec un nouveau code 1D
visant à modéliser l’échappement de l’atmosphère (T. Koskinen et M. Harris, 2011,
en préparation). Le problème d’EXOTIM est qu’il suppose que l’atmosphère est en
équilibre hydrostatique, ce qui ne permet pas de décrire son échappement hydrody-
namique. Le code 1D est dans la lignée de ceux de Yelle (2004) and García Muñoz
(2007). Il est basé sur les équations de conservation de la masse, de la quantité de
mouvement et de l’énergie. Il inclut le chauffage par le rayonnement EUV et la dif-
1. Chez Yelle (2004), Rp (correspondant à z = 0) est défini par le niveau où la pression P
vaut 20 Pa alors que chez García Muñoz (2007) il est défini par P = 1 Pa. Cela correspond à une
différence de l’ordre de 1000 km, ce qui est négligeable comparé aux échelles qui sont ici en jeu.
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largely determine the ½Oþ#=½O# ratio as a function of the
level of ionization of the atmosphere. This explains that Oþ
and Hþ become the respective major forms of oxygen and
hydrogen at a similar altitude.
4.2. Nearly solar and solar amounts of heavy elements: the
DIV1 and DIV10 cases
Figs. 11 and 12 show the relevant profiles of number
densities for the DIV1 case. Higher abundances of heavy
constituents open up new pathways in the complex
chemistry of the lower thermosphere. This affects the
chemistry of both the major and minor constituents. So, in
a hydrogen atmosphere relatively rich in oxygen and other
oxygen compounds, the result of the decomposition of
H2O and CO and the subsequent chemistry, the reactions
of Eq. (43) and
OþH2! OHþH (53)
become of prominence. This is in fact what occurs in our
DIV1 and DIV10 cases, for which these reactions are the
major destruction mechanisms of H2. For the DIV1 and
DIV10 cases, H dominates over H2 from the pressure levels
p$1:5 and $0:5 dyn cm%2, respectively, in spite of the large
eddy diffusion coefficient utilized in the computations.
The rapid depletion of H2 limits the production of
the Hþ3 ion through Eq. (41). This ion can also be lost
through reaction with some abundant neutral species. In
particular
Hþ3 þH2O! H3Oþ þH2, ð54Þ
Hþ3 þ CO! HCOþ þH2, ð55Þ
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Fig. 10. Profiles of the main carbon and oxygen species for the DIV100
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Fig. 11. Profiles of the main hydrogen and helium species for the DIV1
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(( and SP-TF cases are also shown
for comparison. The overall effect of the minor constituents transported
from the lower atmosphere is to deplete the Hþ3 ion. In DIV1, the peak and
extension of this ion are strongly reduced with respect to the DIV1(( and
SP-TF cases.
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case.
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The inset is a close-up of the lower altitudes showing other minor oxygen
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level of ionization of the atmosphere. This explains that Oþ
and Hþ become the respective major forms of oxygen and
hydrogen at a similar altitude.
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DIV10 cases, H do ates over H2 from the p essure levels
p$1:5 and $0:5 dyn cm%2, respectively, i spit of the large
eddy diffusion coefficient utilized in the computations.
The rapid depletion of H2 limits the production of
the Hþ3 ion through Eq. (41). This ion can also be lost
thr ugh reaction with some abund nt neu ral species. In
particular
Hþ3 þH2O! H3Oþ þH2, ð54Þ
Hþ3 þ CO! HCOþ þH2, ð55Þ
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equation, in the limit r=Rp!1, is
T / 1
r1=ð1þbÞ
and nH / 1
r4$b=ð1þbÞ
. (B.15)
Fig. 16 shows the profiles of temperature and number
density of H at distances of up to a few hundred planetary
radii calculated with our numerical model as described in
Section 3 and as given by Eq. (B.15). Long distances are
needed before the advection term can be dropped from
Eq. (B.7). At r=RpX300, the trend of our numerical
computation is in reasonable agreement with the derived
power-laws. For the velocity and background density (not
shown in the figure), the matching occurs at only some tens
of planetary radii.
The failure of the hydrodynamic description at very low
densities when the gas becomes rarefied restricts the
validity of these approximations at the longer distances.
With the usual definition of exobase, with n being the total
number density of the gas,Z 1
rexo
scollndr ¼ 1, (B.16)
we obtain, for a typical collision cross section
scoll & 3' 10$15 cm2, that rexo(4Rp. In spite of its limita-
tions, the idealized analytical formulation has the value of
providing the trends of flow properties at a few planetary
radii above the visible surface of the planet. Farther away,
other physical processes that we have ignored in the
derivation of this simple model become prominent and,
then, it is fair to state that the power-laws derived have
merely a mathematical value.
Appendix C. Extended chemical scheme
The full implementation of the chemistry comprises 46
constituents. Tables 3 and 7–11 list the whole set of
chemical reactions. For the photoabsorption cross sections
and photoionization quantum yields in the spectral range
50–1050 A˚ we have made extensive use of the compilation
by Schunk and Nagy (2000). Some of the molecules,
namely CO, H2O, OH, CH3 and CH4, photodissociate at
wavelengths longward of 1050 A˚. Typically, we assume a
quantum yield of one at wavelengths shorter than their
photodissociation thresholds. For CH3 and CH4 we further
assume that photodissociation in the UV occurs only at
Lyman-a. Most reaction rates for recombination and ion-
neutral reactions are taken from the UMIST database for
astrochemistry 1999 (Le Teuff et al., 2000). For the
reaction of Hþ3 and H, we assume an energy of activation
equal to the endothermicity of the reaction with reactants
and products in their ground state. For reactions between
neutral–neutral interactions we have made frequent use of
the compilation of Tsang and Hampson (1986).
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Figure 5.2 – Tirée de García Muñoz (2007) : Mo èle d’atmosphère de HD 209
458b incluant les éléments H, He, C et O, avec des abondances s laires pour C et O.
Rp est le rayon planétaire et r la distance au centre de la lanète.
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Figure 5.3 – Modèle d’atmosphère de HD 209458b produit par Tommi Koskinen et
Matthew Harris. Rp est le rayon planétaire et r la distance au centre de la planète.
fusion des particules et décrit la photochimie de l’atmosphère. Comme celui de Yelle
(2004), il représente l’atmosphère de la planète moyennée sur les latitudes et heures
locales. Les calculs 3D ont montré l’efficacité de la redistribution de la chaleur dans
la thermosphère, si bien qu’on s’attend à ce que l’atmosphère ne varie pas beau-
coup dans la direction horizontale. Afin de simuler une redistribution uniforme de
l’énergie apportée par la radiation stellaire, Koskinen et Harris ont multiplié le flux
stellaire EUV par un facteur de redistribution α = 0.25, selon la méthode proposée
par Barman et al. (2005) 2.
La suite de ce chapitre s’appuie sur le modèle de T. Koskinen présenté sur la
figure 5.3.
2 Une atmosphère fortement ionisée
La haute atmosphère des Jupiter chauds est fortement ionisée par le rayonne-
ment stellaire. Il est donc nécessaire de tenir compte des ions atmosphériques, et en
particulier des protons qui sont les composants majoritaires au-dessus de 2.4 RJ .
Cela n’était pas le cas sur Jupiter où, dans toute la haute atmosphère, la densité
d’électrons et d’ions est deux ordres de grandeur inférieure à celle des neutres. Les
électrons suprathermiques peuvent interagir de diverses manières avec ces ions at-
2. Le paramètre de redistribution α est le rapport entre la surface (vue comme une section
efficace) qui reçoit l’énergie stellaire (Sinc = piR2p) et la surface Sredist sur laquelle cette énergie est
répartie :
α =
piR2p
Sredist
. (5.1)
Si la chaleur est redistribuée efficacement entre le côté jour et le côté nuit, Sredist correspond à la
surface de la sphère : Sredist = 4piR2p, et α = 0.25. Si la redistribution s’effectue seulement du côté
jour, seule la demi-sphère intervient, et α = 0.5. En l’absence de redistribution, on prend α = 1.
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mosphériques : ils peuvent être déviés de leurs trajectoires, servir à exciter les ions,
à les ioniser à un degré supérieur, voire à les recombiner. Dans TRANS-Jupiter,
l’interaction entre les électrons et les particules neutres atmosphériques était décrite
comme un ensemble de collisions binaires à courte portée et modélisée par l’équation
de Boltzmann. Dans un plasma, les forces qui gouvernent la trajectoire des particules
sont les forces électrostatiques, à longue portée. Très souvent, la trajectoire des par-
ticules est déterminée par des interactions lointaines, dans lesquelles les particules
ne sont déviées que faiblement, et qui sont différentes des collisions de type "sphère
dure" que l’on pouvait avoir avec des particules neutres. Ces remarques m’ont ame-
née à me demander s’il était possible de décrire l’interaction entre les électrons et les
ions de la haute atmosphère d’un Jupiter chaud à l’aide de l’équation de Boltzmann.
Peut-on conserver le noyau du code TRANS pour décrire un Jupiter chaud ?
3 Quel type de plasma y a-t-il dans l’atmosphère
d’un Jupiter chaud ? Classification des plasmas
Je présente ici les notions qui m’ont été utiles pour savoir comment décrire le
transport des électrons dans la haute atmosphère ionisée des Jupiter chauds. J’ai
mené cette étude à l’aide des ouvrages de Delcroix et Bers (1994), Baumjohann et
Treumann (1997) et de la thèse de Chevallier (2000).
3.1 Plasmas relativistes, quantiques ou classiques
On parle de plasma relativiste si l’énergie thermique des particules atteint
l’énergie de masse des électrons : kBT > mec2, ce qui se produit si la température T
du plasma est supérieure à 5.94×109 K. Autrement dit, ici, on n’aura jamais affaire
à des plasmas relativistes.
On parle de plasma quantique, ou dégénéré, si la distance entre deux parti-
cules est inférieur à la longueur d’onde thermique de De Broglie, qui vaut, pour des
électrons :
λDB,thermique =
h√
2mekBT
. (5.2)
Cela est équivalent à avoir kBT < F , F étant l’énergie de Fermi, qui est l’énergie
de l’état quantique le plus haut occupé à température nulle :
F =
~2
2me
(3pi2ne)
(2/3) (5.3)
avec ne la densité du plasma. Numériquement, F = 3.62 × 10−15 × (ne[cm−3])(2/3)
eV, ce qui fait F ∼ 10−10 eV dans l’ionosphère de HD 209458b à 2RP . Comme par
ailleurs kBT ∼ 1 eV, on n’aura jamais affaire ici à des plasmas quantiques.
Ainsi, les plasmas que nous rencontrons dans les atmosphères planétaires sont
des plasmas classiques.
3.2 Corrélations
Parmi eux, on distingue encore deux types de comportements : ceux qui sont
corrélés (ou à fort couplage) et ceux qui sont non corrélés (ou cinétiques).
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Un plasma est dit corrélé si les positions de ses particules dépendent les unes des
autres. C’est ce qui arrive si les interactions électrostatiques sont prépondérantes :
les particules sont gelées les unes par rapport aux autres. En pratique, le degré de
corrélation d’un plasma se mesure avec le paramètre plasma Γ :
Γ =
Ep
Ec
∼ e
2n
1/3
e
4pi0kBT
(5.4)
où Ep est l’énergie potentielle moyenne liée aux interactions coulombiennes et Ec
est l’énergie cinétique moyenne liée à l’agitation thermique. ne est la densité élec-
tronique. Si Γ  1, le plasma est fortement corrélé et si Γ  1 il est faiblement
corrélé. Dans la même optique on définit le rayon de Landau d’un plasma rL :
c’est la distance à laquelle deux particules doivent s’approcher pour que leur énergie
d’interaction devienne aussi importante que leur énergie thermique :
rL =
e2
4pi0kBT
(5.5)
Les corrélations sont faibles si rL  d, où d ∼ (ne)−1/3 est la distance moyenne entre
deux particules. Des exemples sont donnés dans le tableau 5.1.
3.3 Ecrantage de Debye
Dans un plasma, les charges électriques environnantes écrantent le champ créé
par une particule individuelle, ce qui fait qu’un ion n’a d’influence que dans un
domaine restreint de l’espace autour de lui, appelé sphère de Debye. Ainsi le poten-
tiel d’interaction n’est pas un potentiel coulombien en 1/r mais plutôt un potentiel
écranté de type Yukawa, en
e−r/λDe
r
, où λDe est la longueur de Debye électro-
nique 3 :
λDe =
√
0kBTe
nee2
(5.6)
λDe caractérise la distance sur laquelle le champ d’un ion se fait sentir 4. Notons que
cette théorie repose sur l’hypothèse que le plasma n’est pas corrélé.
Dans beaucoup de plasmas, la longueur de Debye est bien plus grande que la
distance entre deux particules et un grand nombre de particules sont présentes dans
la sphère de Debye. Les interactions ne sont donc pas binaires mais font intervenir
plusieurs particules à la fois.
3. Ce résultat a été établi pour des électrolytes par Debye et Hückel et a ensuite été étendu aux
plasmas, notamment par Langmuir et Spitzer.
4. On définit de manière identique une longueur de Debye ionique λDi qui caractérise
l’écrantage du champ des électrons par les ions environnants, mais qui est moins importante phy-
siquement que la longueur de Debye électronique. En effet, si les températures des électrons et
des ions sont égales, on peut considérer que les ions sont immobiles dans le plasma alors que les
électrons sont mobiles, et que chaque ion est entouré par une sphère d’électrons de taille λDe. Pour
que λDi prenne un sens physique il faudrait que les électrons aient des vitesses comparables à celle
des ions. Si ceci est réalisé, on peut également avoir besoin de la longueur de Debye effective
(encore appelée longueur d’écran exacte (Delcroix et Bers, 1994)) tenant compte à la fois des
électrons et des ions : λDei =
√√√√ 0kBe2
ne
Te
+
∑
i
Z2i ni
Ti
, où ni et Ti sont la densité et la température des
ions de l’espèce i et Zi la charge de ces ions.
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Table 5.1 – Différents plasmas spatiaux. (Encrenaz et al., 2003; Baumjohann et
Treumann, 1997; Hinson et al., 1998; García Muñoz, 2007; Delcroix et Bers, 1994)
T (K) ne (cm−3) Γ rL(m) d(m) λDe(m)
Milieu interstellaire local 7000 0.1 1× 10−7 2× 10−9 2× 10−2 2× 101
Feuillet de plasma terrestre 5× 106 0.5 3× 10−10 3× 10−12 1× 10−2 2× 102
Vent solaire au voisinage de la Terre 105 5 3× 10−8 2× 10−10 6× 10−3 1× 101
Ionosphère de Jupiter à 2000 km d’altitude 1500 2× 104 3× 10−5 1× 10−8 4× 10−4 2× 10−2
Atmosphère de HD 209458b à R = 2RP 104 107 4× 10−5 2× 10−9 5× 10−5 2× 10−3
Couronne solaire (R ∼ 1.6R) 3× 106 107 1× 10−7 6× 10−12 5× 10−5 4× 10−2
Photosphère solaire 6000 6× 1017 2× 10−1 3× 10−9 1× 10−8 7× 10−9
Intérieur d’une naine blanche (plasma 1× 107 1× 1032 8 2× 10−12 2× 10−13 2× 10−14
dégénéré)
La majorité des plasmas spatiaux sont des plasmas non corrélés dans lesquels
l’écrantage de Debye a lieu (cf tableau 5.1). La haute atmosphère de Jupiter à 2000
km d’altitude et celle du Jupiter chaud HD 209458b sont des milieux très dilués,
caractérisés par Γ ∼ 10−5, leur plasma est donc fortement non-corrélé. Dans le cas
de HD 209458b, la longueur de Debye vaut quelques millimètres, elle est bien plus
grande que la distance caractéristique entre deux particules, qui est de l’ordre de 50
microns. Le nombre de particules dans une sphère de Debye est proche de 64 000,
si bien que les interactions sont loin d’être binaires.
4 Equations cinétiques dans les plasmas
Avec quelle équation peut-on décrire le transport des électrons dans le plasma
d’un Jupiter chaud ? Redonnons les fondements de l’équation de Boltzmann pour
voir si elle peut être utilisée ici.
Cette partie s’appuie sur les ouvrages de Delcroix et Bers (1994) et Diu et al.
(2001).
4.1 Hiérarchie BBGKY
Toutes les grandeurs cinétiques et fluides d’un plasma peuvent s’obtenir à partir
de sa densité de probabilité dans l’espace des phases, D.
D(~r1, ..., ~rN , ~v1, ..., ~vN , t)d
3r1...d
3rNd
3v1...d
3vN (5.7)
est la probabilité de trouver le système de N particules à l’instant t dans l’élément de
volume d3r1...d3rNd3v1...d3vN centré autour du point (~r1, ..., ~rN , ~v1, ..., ~vN) de l’espace
des phases. L’évolution de D est régie par l’équation de Liouville, qui résulte de
la conservation du volume dans l’espace des phases. Connaissant la position et la
vitesse de toutes les particules à un instant donné, il est donc possible - en théorie - de
connaître l’évolution ultérieure du plasma. Dans les faits il est impossible d’accéder
à toute l’information disponible dans la fonction D, cela fait intervenir trop de
variables (6N , où N est le nombre de particules dans le plasma) et est impossible à
mesurer.
En intégrant sur les autres variables, on se contente donc de connaître la fonction
de distribution simple des vitesses f1(~r1, ~v1, t), qui donne le nombre probable de
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particules se trouvant dans la position ~r1 avec la vitesse ~v1 à l’instant t. L’équation
de Liouville permet de calculer l’évolution de f1 en fonction des forces extérieures
et de la fonction de distribution double f12(~r1, ~r2, ~v1, ~v2, t), qui donne le nombre de
couples de particules ayant une particule dans (~r1, ~v1) et l’autre dans (~r2, ~v2) :
∂f1
∂t
+ ~v1 · ∂f1
∂ ~r1
+
~X1
m
· ∂f1
∂ ~v1
= B(f12). (5.8)
~X1
m
est l’action des forces ayant une origine extérieure au gaz (champ de gravité,
champ électrique ayant une source externe au plasma...), ainsi que du champ ma-
gnétique total créé par les sources extérieures et les courants internes au plasma, sur
une particule dans l’état (~r1, ~v1). B décrit l’effet des interactions entre particules du
plasma. Dans le cas de collisions élastiques, on a :
B(f12) = −
∫ ~X12
m
· ∂f12
∂ ~v1
d3r2 d
3v2. (5.9)
Ici, ~X12 désigne l’ensemble des forces électrostatiques exercées par les autres par-
ticules du plasma sur la particule de masse m située en (~r1, ~v1). Pour résoudre
l’équation 5.8, il faut donc connaître la fonction de distribution double f12. Mais
la variation de f12 s’obtient en fonction de la fonction de distribution triple f123,
etc. Il existe ainsi toute une hiérarche d’équations, appelée hiérarche BBGKY 5. La
résolution des N équations couplées décrivant le système total est aussi difficile que
la résolution de l’équation initale portant sur la densité de probabilité à 6N dimen-
sions. L’intérêt de cette hiérarchie est qu’elle se prête mieux à des approximations
que l’équation de Liouville dont elle découle. Pour arrêter la hiérarchie sans avoir à
résoudre toutes les équations, différentes hypothèses simplificatrices sont possibles.
L’hypothèse la plus simple s’applique dans le cas où la densité est suffisamment
faible et consiste à négliger les interactions entre particules. Elle amène à l’équation
de Boltzmann sans second membre, qui n’est rien d’autre qu’une équation de Liou-
ville à une particule. Celle-ci permet d’étudier la trajectoire de particules soumises
à un champ extérieur.
Cependant, si la densité des particules n’est pas suffisamment faible, on ne peut
pas négliger leurs interactions. L’hypothèse la plus simple qui se présente alors
consiste à négliger les corrélations et dire que f12(~r1, ~r2, ~v1, ~v2) = f1(~r1, ~v1)f1(~r2, ~v2).
Autrement dit, on considère que les particules sont indépendantes les unes des
autres : la probabilité de trouver simultanément une particule en (~r1, ~v1) et une
autre en (~r2, ~v2) est égale à la probabilité d’en trouver une en (~r1, ~v1) multipliée
par celle d’en trouver une en (~r2, ~v2). Cette approximation est valable si la densité
du plasma reste relativement faible et les particules sont suffisamment éloignées les
unes des autres. Elle mène à l’équation de Vlasov, qui décrit uniquement l’effet des
champs moyens produits par les particules du plasma.
4.2 Equation de Boltzmann : collisions binaires
L’équation de Boltzmann repose sur des hypothèses moins simplificatrices que
celle de Vlasov. Elle tient compte des collisions binaires. En revanche elle suppose
5. du nom de ses auteurs : Born, Bogoliubov, Green, Kirkwood et Yvon.
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que (Delcroix et Bers, 1994) :
– les interactions à trois corps sont négligeables, donc f123 = 0
– les forces d’interaction sont à courte portée : elles ne s’exercent que dans une
sphère dite "sphère de collision"
– les forces d’interaction sont des forces centrales indépendantes de la vitesse
– le gaz est en régime de fluide quasi continu, c’est à dire que le libre parcours
moyen des particules est bien inférieur à l’échelle de variation spatiale du
milieu.
– les forces extérieures sont négligeables face aux forces d’interaction dans la
sphère de collision
– les variations spatiales et temporelles de f12 sont lentes à l’échelle de la portée
des forces et de la durée des collisions
– les corrélations sont nulles hors de la sphère de collision et à la surface de
celle-ci. Cette hypothèse, qui suppose que les corrélations sont négligeables
entre deux points suffisamment éloignés, est l’hypothèse de "chaos moléculaire"
(Stosszahlansatz ) formulée par Boltzmann en 1872. Ceci nous amène à définir
mathématiquement la notion de plasma non corrélé : un plasma est non
corrélé si la fonction de distribution de ses particules dans l’espace des phases
s’exprime comme le produit de fonctions individuelles relatives à chacune des
particules :
D(~r1, ..., ~rN , ~v1, ..., ~vN , t) = D0(~r1, ~v1, t)× ...×D0( ~rN , ~vN , t) (5.10)
Toutes les fonctions individuelles sont identiques du fait de l’indiscernabilité
des particules.
Ainsi dans le cadre de l’équation de Boltzmann on suppose que f12(~r1, ~r2, ~v1, ~v2) =
f1(~r1, ~v1)f1(~r2, ~v2) : le plasma est non corrélé.
L’équation de Boltzmann permet donc de décrire des situations où les forces sont à
courte portée. Par conséquent elle est bien adaptée à la description des gaz neutres
où les collisions sont du type "sphère dure". Elle se met sous la forme :
∂f1
∂t
+ ~v1 · ∂f1
∂ ~r1
+
~X1
m
· ∂f1
∂ ~v1
= Q(f1) (5.11)
où le terme de collisions est :
Q(f1) =
∫
(f ′1f
′
2 − f1f2)|~v2 − ~v1|σ(θ, φ) d2Ω d3v2 (5.12)
avec f ′1 et f ′2 les fonctions de distribution associées aux particules 1 et 2 à la sortie
de la sphère de collision, σ la section efficace différentielle de collision élastique, θ
l’angle de déviation et φ un angle polaire dans le plan perpendiculaire à ~v2− ~v1. S’il
y a des collisions inélastiques, le terme de collision Q est légèrement modifié pour
tenir compte du fait que les espèces qui ressortent de la sphère de collision ne sont
pas nécessairement de la même nature que celles qui y sont entrées 6.
6. Contrairement à l’équation de Liouville dont elle découle, l’équation de Boltzmann n’est pas
invariante par renversement du temps. Le théorème H, qui stipule que l’entropie d’un gaz augmente
avec le temps, dérive de l’équation de Boltzmann. L’hypothèse de chaos moléculaire cause une perte
d’information sur le système, ce qui fait augmenter son entropie (Diu et al., 2001).
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4.3 Interactions à longue portée
L’équation de Landau est une extension de l’équation de Boltzmann aux plasmas.
Elle tient compte des interactions à longue portée (mais pas de celles à courte portée,
qui sont souvent négligeables dans un plasma cinétique, voir paragraphe suivant).
Elle repose sur un développement limité à l’ordre 2 des fonctions de distribution, qui
est autorisé puisque les interactions à longue portée dévient les particules seulement
faiblement.
Si on tient compte du fait que le plasma est dominé par les interactions à longue
portée, on ne peut plus utiliser de terme de collision comme celui de l’équation
de Boltzmann : celui-ci suppose que les interactions sont binaires et bien définies.
En se basant sur des coefficients de transport, on peut alors écrire une équation
de conservation dans l’espace des vitesses, ce qui permet d’aboutir à l’équation de
Fokker-Planck.
4.4 Collisions proches et lointaines
Shoub (1992) s’intéresse à la validité de l’hypothèse selon laquelle dans un
plasma, seules les collisions lointaines jouent un rôle dans l’évolution des particules.
Pour cela, il étudie l’effet des collisions proches. Il modélise la diffusion coulombienne
de particules en utilisant d’une part l’équation de Boltzmann et d’autre part celle de
Landau. Pour résoudre l’équation de Boltzmann, il utilise la section efficace de Ru-
therford coupée à la longueur de Debye (voir paragraphe suivant), ce qui lui permet
de décrire à la fois les collisions proches et lointaines. Comme on l’a vu ci-dessus,
l’équation de Landau ne décrit, elle, que les interactions lointaines. La comparaison
des résultats obtenus avec ces deux méthodes de calcul montre que les collisions
proches ne sont négligeables que si les particules diffusées sont thermalisées. La pro-
priété qui énonce que les plasmas sont dominés par les collisions lointaines, qui est
souvent utilisée pour décrire les plasmas en général, a donc un champ d’application
plus restreint que celui qu’on lui prête habituellement. Shoub (1992) montre que
les collisions proches jouent un rôle déterminant dans l’évolution de particules test
non thermiques. C’est rassurant pour le code TRANS-Jupiter-chaud : les électrons
suprathermiques peuvent donc bien être décrits à travers des interactions à courte
portée, et l’on peut conserver le formalisme de l’équation de Boltzmann et le noyau
TRANS* pour décrire un Jupiter chaud. (ouf !)
5 Sections efficaces de collisions élastiques et inélas-
tiques
Les sections efficaces de collision élastique et inélastique des électrons sur H+ et
He+ ont été insérées dans le code TRANS-Jupiter pour passer à TRANS-Jupiter-
chaud. Les références de ces sections efficaces sont données dans le tableau 5.2. La
recombinaison radiative des ions avec les électrons est efficace lorsque les électrons
ont des énergies de quelques eV maximum (voir figure 5.4). Pour les ions He+, un
autre type de recombinaison est possible : la recombinaison diélectronique, qui est
un phénomène résonant et se produit notamment pour des énergies proches de 40,
45 et 47 eV (voir figure 5.5).
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Table 5.2 – Références pour les sections efficaces de collision électronique des ions
H+ et He+.
Ion Processus Référence
H+ élastique Bartlett et al. (2006)H+ + e− → H(n`) avec n ≤ 3 Ichihara et Eichler (2000)
He+
élastique Bartlett et al. (2006)
excitation (seuil : 40. 8 eV) Yudin et Ivanov (2001)
recombinaison radiative et diélectronique Nahar (2010)
recombinaison diélectronique DeWitt et al. (1995)
ionisation (seuil : 54.4 eV) Bhattacharya et al. (2001)
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Figure 5.4 – Section efficace de formation de H(2s) et H(2p) par recombinaison des
protons, d’après Ichihara et Eichler (2000).
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Figure 5.5 – Processus de recombinaison diélectronique. La capture de l’électron
libre d’énergie cinétique Ec fait sauter un électron du cortège électronique sur une
orbite plus élevée. Cette capture est résonante car le saut d’énergie entre les deux
orbitales doit vérifier ∆E = Ec + E`, où E` est l’énergie de liaison. L’état ainsi créé
a une orbitale basse vide et n’est pas stable. La particule peut émettre un photon
d’énergie hν = ∆E, dans un effet Auger inverse, ou rejeter l’électron incident.
Section efficace de diffusion élastique
A ce sujet encore, le livre de Delcroix et Bers (1994) est une mine d’information.
La diffusion coulombienne d’un électron par une particule chargée se décrit à
l’aide de la formule de Rutherford. Celle-ci donne la section efficace différentielle de
diffusion élastique d’un projectile de charge Z1e par une cible de charge Z2e dans
un angle solide élémentaire dΩ :
dσ
dΩ
(E, θ) =
(
Z1Z2e
2
16pi0E
)2
1
sin4( θ
2
)
(5.13)
où θ est l’angle dont est dévié le projectile, appelé angle de diffusion et E est l’énergie
du projectile. L’angle de déviation est lié au paramètre d’impact et à l’énergie du
projectile par :
tan
(
θ
2
)
=
dmin
2b
(5.14)
où dmin =
Z1Z2e
2
4pi0E
est la distance minimale à laquelle le projectile s’approche du
centre diffuseur.
La formule de Rutherford diverge pour θ = 0 mais ce n’est pas un problème
puisque seul θ 6= 0 correspond à une situation physique. En effet, le projectile est
nécessairement dévié par l’interaction, qui a une portée infinie 7.
7. Par ailleurs il se trouve que la formule de Rutherford est valable aussi bien en mécanique
classique qu’en mécanique quantique, et qu’il existe un angle de déviation minimum lié aux incer-
titudes quantiques. La relation d’incertitude de Heisenberg permet en effet de relier la variation de
quantité de mouvement dans la direction perpendiculaire à la direction initiale de la particule, p⊥,
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Dans un plasma, pour tenir compte de l’effet d’écran, on limite la portée des
interactions à une zone restreinte autour de chaque centre diffuseur. Le domaine
d’application de la formule de Rutherford - qui suppose que le potentiel est coulom-
bien - doit donc être restreint : on considère que la diffusion n’est efficace que pour
des paramètres d’impact inférieurs à λDe (comme le fait par exemple Shoub (1992)).
La section efficace totale s’obtient en intégrant sur les angles solides correspondants :
σ(E) =
∫ pi
θλDe
dσ
dΩ
(E, θ)2pi sin(θ)dθ (5.15)
L’angle de déviation minimal, θλDe , correspond à un paramètre d’impact de valeur
λDe.
En utilisant la relation entre l’angle de déviation et le paramètre d’impact (5.14)
on obtient alors :
σ(E) = piλ2De (5.16)
La coupure à la longueur de Debye peut paraître abrupte mais elle repose sur
des bases solides. Liboff (1959) compare les coefficients de transports (coefficients
de diffusion et de viscosité, conductivité thermique et électrique) obtenus avec le
potentiel coulombien en
1
r
coupé à la longueur de Debye et ceux obtenus avec un
potentiel coulombien écranté en
e−r/λDe
r
avec lequel les intégrales convergent et il
n’y a pas besoin de faire intervenir de coupure. La différence entre les coefficients
est inférieure à 2%, ce qui justifie l’utilisation de la coupure de Debye... et permet
de simplifier considérablement les calculs.
6 Fonction de friction
Les électrons suprathermiques déposent leur énergie dans le plasma lors de col-
lisions inélastiques comme l’excitation des ions, leur ionisation à un degré supérieur
et la recombinaison électron-ion (processus qui sont décrits dans TRANS* à l’aide
de sections efficaces de collison) mais également lors des interactions coulombiennes
(où, en toute rigueur, l’électron échange de la quantité de mouvement avec l’ion
qui le diffuse, voir l’annexe C) et lors de la génération de radiation Cerenkov. Ces
deux derniers types de transfert d’énergie sont décrits dans TRANS* par la fonc-
tion fonction de pertes continues L(E), qui s’exprime en eV cm2. La perte d’énergie
correspondante est :
dE
dx
= −nL(E). (5.17)
où n est la densité des espèces atmosphériques sur lesquelles s’effectue la friction.
Existe-t-il une fonction équivalente pour décrire la friction entre les électrons
suprathermiques et les protons de la haute atmosphère d’un Jupiter chaud ?
avec la dimension de la zone d’interaction, a : ∆p⊥a ∼ ~. Or pour de faibles déviations θ = p⊥
p
,
donc on obtient θmin ∼ ~
pa
.
Attention toutefois, le principe d’incertitude se prête à des interprétations différentes et certains
auteurs l’utilisent pour interdire les angles de déviation θ ∼ 0 alors que d’autres interdisent θ ∼ pi
(cf Liboff (1959)).
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Note : Dans les articles cités ci-dessous, il faut penser à remplacer 4pie2 par
e2/0 pour passer du système cgs au système SI.
L’article pionnier au sujet du transfert d’énergie d’une particule chargée éner-
gétique à un plasma est celui de Butler et Buckingham (1962). L’expression qu’ils
proposent pour le transfert d’énergie lors des collisions binaires a été largement uti-
lisée. Elle a l’inconvénient de ne pas tenir compte de la génération d’ondes dans le
plasma (on pourra consulter Pines et Bohm (1952) à propos de ces comportements
collectifs dans un plasma dense).
6.1 Fonction de friction utilisée dans TRANS-Jupiter
En se basant sur les travaux de mécanique classique Itikawa et Aono (1966),
Schunk et Hays (1971) proposent une expression du transfert d’énergie entre un
électron thermalisé, servant de particule-test, et les autres électrons d’un plasma :
dE
dx
= − ω
2
P e
2
4pi0v2e
[
J
(
ve
vth,e
)
ln
Λ
Γ
+
ve
vth,e
G
(
ve
vth,e
)]
, (5.18)
avec
J(u) =
2√
pi
[∫ u
0
e−x
2
dx− 2ue−u2
]
. (5.19)
ωP =
√
nee
2
me0
est la pulsation plasma, ve la vitesse de la particule-test, vth,e =√
2kBT
me
est une estimation de la vitesse thermique des électrons du plasma, ne leur
densité, Γ = eγ avec γ la constante d’Euler 8. Le terme G décrit la perte d’énergie
due à la génération d’ondes Cerenkov dans le plasma. L’expression de la fonction G
est compliquée, si bien que G n’est donnée que numériquement par Itikawa et Aono
(1966). ln Λ est appelé le logarithme coulombien, il décrit les collisions coulom-
biennes à deux corps pour lesquelles quantifie l’importance des collisions lointaines.
En effet, il est défini par :
ln Λ = ln
2λDe
rL
(5.20)
où λDe est la longueur de Debye électronique et rL le rayon de Landau, qui est,
rappelons-le, la distance à laquelle deux électrons doivent s’approcher pour que leur
énergie d’interaction électrostatique soit comparable à leur énergie thermique. On
peut mettre en évidence le fait que ln Λ décrit l’importance des collisions conduisant
à une faible déviation en écrivant :
ln Λ = ln
λDe
ppi
2
(E = kBT )
(5.21)
où ppi
2
(E) est le paramètre d’impact pour lequel la déviation vaut
pi
2
lors d’une
collision d’énergie E :
ppi
2
(E) =
8pi0E
Ze2
(5.22)
8. définie par : γ = limn→∞
(
1 +
1
2
+
1
3
+ ...+
1
n
− ln(n)
)
≈ 0.577
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dans le cas d’une diffusion par une cible de charge Ze. Ainsi, pour des collisions
électroniques (Z = 1),
ln Λ = ln
8pi(0kBT )
3/2
e3n
1/2
e
. (5.23)
Un autre aspect de l’interprétation du logarithme coulombien en termes de collisions
proches et lointaines est développé au paragraphe 2 de l’annexe C.
Schunk et Hays (1971) et Schunk et al. (1971) proposent d’étendre le résultat
de Itikawa et Aono (1966) pour décrire la friction entre les électrons thermalisés du
plasma et les électrons suprathermiques d’énergie E & kBT à E  kBT . Par ailleurs
la formule précédente, qui découle de calculs classiques, nécessite d’être complétée
par un développement quantique pour décrire ce qui se passe lorsque la distance
minimale d’approche entre les particules devient inférieure à la longueur d’onde de
De Broglie de l’électron :
dmin =
Ze2
4pi0E
< λDB =
h√
2meE
, (5.24)
où Ze désigne la charge de la particule cible et E l’énergie de l’électron suprather-
mique diffusé. Numériquement, cela équivaut à E > 14 eV et est donc vraiment
nécessaire pour décrire les électrons suprathermiques des atmosphères planétaires.
Les auteurs montrent que, dans le domaine quantique (E  14 eV), l’énergie trans-
ferée par un électron suprathermique au plasma devient :
dE
dx
= − ω
2
P e
2
4pi0v2e
(
ln
mev
2
e
~ωP
− 0.04
)
. (5.25)
Dans le domaine classique (E  14 eV), elle s’écrit :
dE
dx
= − ω
2
P e
2
4pi0v2e
ln
4pi0mev
3
e
γe2ωP
(5.26)
Cela se réécrit sous une forme qui, comme l’équation 5.18, permet de séparer l’effet
des collisions coulombiennes et celui de la génération d’ondes :
dE
dx
= − ω
2
P e
2
4pi0v2e
(
ln(Λ
mev
2
e
2kBT
) + ln
ve
λDeωP
+ ln
1
Γ
)
, (5.27)
Le premier terme est la perte d’énergie due aux collisions binaires coulombiennes.
C’est un logarithe coulombien adapté au fait que l’on s’intéresse à un électron supra-
thermique d’énergie
1
2
mev
2
e 6= kBT . Le deuxième terme décrit l’émission Cerenkov 9.
Le troisième terme est constant, il est relié à la constante d’Euler γ par Γ = eγ.
Ces expressions ne sont pas faciles à manier, si bien que Swartz et al. (1971)
les ajustent par une fonction analytique, valable dans les domaines classiques et
quantiques :
dE
dx
=
3.37× 10−12
E0.94 n0.03e
(
E − Eth
E − 0.53Eth
)2.36
. (5.28)
Dans cette formule les énergies E et Eth = kBTe sont exprimées en eV et la densité
électronique en cm−3. C’est cette fonction qui est utilisée dans les codes TRANS*
pour décrire la friction entre les électrons suprathermiques et ceux de l’ionosphère
des planètes du système solaire.
9. Schunk et Hays (1971) montrent que le terme Cerenkov n’est pas sensible au champ magné-
tique.
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6.2 Fonction de friction utilisée dans TRANS-Jupiter-chaud
Dans la haute atmosphère d’un Jupiter chaud, la majorité des particules sont
ionisées. La friction avec les ions peut donc absorber une partie significative de
l’énergie des électrons suprathermiques. De Ferrariis et Arista (1984) donnent une
expression de la perte d’énergie d’une particule chargée due à son interaction avec
des particules de plasma. Les auteurs de ce travail ne s’intéressent pas uniquement à
la friction électron-électron mais décrivent les interactions entre particules chargées
en général. Par ailleurs leurs calculs ne se limitent pas au transfert d’énergie de
particules suprathermiques vers le plasma, mais ils traitent les particules de toutes
les énergies, aussi bien infra-thermiques que supra-thermiques. Ils développent un
calcul classique, ainsi qu’un calcul quantique par la méthode des déphasages, qui
permet de retrouver les mêmes résultats que le calcul classique dans le domaine
d’application correspondant. Un aspect intéressant de leur travail réside dans le fait
qu’ils tiennent compte du fait que la particule diffusante a une vitesse non nulle,
ce que ne faisaient pas les travaux cités ci-dessus. Ils obtiennent la perte d’énergie
moyenne d’une particule chargée de type (1) de vitesse v1 dans des particules de
plasma de type (2) de densité n2 en moyennant sur la distribution thermique des
particules du plasma. Cette perte d’énergie s’écrit :
dE
dx
= −(Z1Z2e
2)
2
4pi20µv
2
1
n2G(v1), (5.29)
où µ =
m1m2
m1 +m2
est la masse réduite du système. L’expression de la fonction G fait
intervenir la fonction erreur 10 Φ(x) et la fonction exponentielle intégrale 11 E1(x) :
G(v1) = [Φ(x)− xΦ′(x)] ln
(
αv21√
1 + βv21
)
+
4x3
3
√
pi
[
E1(x
2)− 1
2
E1(t) exp
(
1
βv22,th
)]
− δ
[
Φ(x)
2
ln(αv21) +
x√
pi
E1(x
2)
]
,
(5.30)
avec α =
4pi0m2pmax
Z1e2
, où pmax =
2λDe
Γ
√
1
exp(1)
+
2v21
v22,th
, β =
(
4pi0~
ΓZ1e2
)2
, δ =
2m2
m1 +m2
,
t =
1 + βv21
βv22,th
, v2,th =
√
2kBT
m2
et x =
v1
v2,th
.
La fonction de pertes correspondante a été intégrée dans le code TRANS-Jupiter-
chaud, afin de décrire l’interaction entre les électrons suprathermiques et les ions
atmosphériques. Elle a par ailleurs été substituée à la fonction de pertes de Swartz
et al. (1971) pour décrire l’interaction entre les électrons suprathermiques et ceux
du plasma, après que l’on ait vérifié que les deux fonction donnaient des résultats
comparables (voir figure (5.6)).
10. La fonction erreur est définie par Φ(x) =
2√
pi
∫ x
0
e−t
2
dt
11. La fonction exponentielle intégrale est définie par E1(x) =
∫∞
x
e−t
t
dt
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Figure 5.6 – Comparaison des fonctions de pertes continues de Swartz et al. (1971)
et De Ferrariis et Arista (1984) dans l’atmosphère de HD 209458b à l’altitude z = RP ,
dans une aurore où les précipitations d’électrons incidentes sont maxwelliennes avec
une énergie caractéristique de 1 keV. La fonction de Swartz et al. (1971) n’est définie
que pour les électrons suprathermiques, ce qui correspond ici à une énergie supérieure
à 1 eV.
Notons que la fonction proposée par De Ferrariis et Arista (1984) prévoit que des
électrons-test de faible énergie absorbent de l’énergie en provenance du plasma, ce
qui correspond à
dE
dx
> 0. Mais ce gain d’énergie n’est pas permis par la structure de
TRANS. D’une part, ce code permet seulement de dégrader l’énergie des électrons
suprathermiques, et d’autre part, dès que les électrons suprathermiques ont perdu
suffisamment d’énergie et qu’ils commencent à faire partie de la population ther-
mique, ils sont exclus du flux de particules suprathermiques et l’on ne calcule donc
pas leur transfert d’énergie
dE
dx
. On est donc contraint de négliger tout transfert
d’énergie qui se produirait du plasma vers les électrons.
La perte d’énergie des électrons due à leur friction sur les protons atmosphériques
est présentée sur la figure 5.7. Cette perte est beaucoup plus faible que pour les inter-
actions électrons-électrons. Ceci s’explique déjà par l’étude classique de la collision
à deux corps. Lors d’une collision binaire, le transfert d’énergie est proportionnel à
la vitesse du centre de masse du système (voir annexe C). Lors d’une collision entre
un électron suprathermique et un électron thermique, la vitesse du centre de masse
est pratiquement égale à la moitié de la vitesse de l’électron suprathermique. En
revanche lors d’une collision entre un électron suprathermique (e) d’énergie 10 eV et
un proton thermique (p) à T = 10000 K, la vitesse du centre de masse du système
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Figure 5.7 – Fonction de pertes continues correspondant à la friction des électrons
sur les protons atmosphériques dans l’atmosphère de HD 209458b à l’altitude z = RP ,
dans une aurore où les précipitations d’électrons incidentes sont maxwelliennes avec
une énergie caractéristique de 1 keV.
vaut :
vc.m. =
meve +mpvp
me +mp
avec ve ≈ 1.9× 106 m/s et vp ≈ 1.3× 104 m/s. (5.31)
=
me
mp
ve + vp (5.32)
≈ 1.0× 103 + 1.3× 104 m/s (5.33)
≈ 1.3× 104 m/s (5.34)
On a donc vc.m. ≈ ve
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, ce qui explique que la fonction de friction soit deux ordres
de grandeur plus faible que dans le cas des collisions entre électrons.
En conclusion, la friction sur les protons joue un rôle mineur dans la thermalisa-
tion des électrons énergétiques de l’atmosphère d’un Jupiter chaud, et l’on peut se
permettre de la négliger.
7 Conclusion : le code TRANS-Jupiter-chaud
Le bilan de tout cela est que le code TRANS-Jupiter-chaud est assez peu différent
du code TRANS-Jupiter. Les principaux changements sont le modèle d’atmosphère,
l’ajout des sections efficaces de collision électronique des ions H+ et He+, et la mo-
dification de la fonction de friction (mais cette dernière modification est finalement
sans grande incidence).
7. CONCLUSION : LE CODE TRANS-JUPITER-CHAUD 115
CHAPITRE 5. DE LA MODÉLISATION DE L’ÉMISSION LYMAN-α DE JUPITER À
CELLE D’UN JUPITER CHAUD
116 7. CONCLUSION : LE CODE TRANS-JUPITER-CHAUD
Chapitre 6
Emission aurorale de HD 209458b
Le modèle d’atmosphère produit par Koskinen et Harris pour HD 209458b, le
code TRANS-Jupiter-chaud et le code de transfert radiatif décrit dans le chapitre 2
nous permettent d’estimer l’émission Lyα aurorale de ce Jupiter chaud.
1 Hypothèses hypothétiques 1
Nous avons la plus grande incertitude en ce qui concerne les entrées de plasma
dans la haute atmosphère de la planète. Nous ne connaissons pas la configuration
du champ magnétique qui y règne. On peut imaginer qu’il y existe des connections
magnétiques directes entre une planète et une étoile très proches l’une de l’autre,
de la même manière qu’il en existe entre Io et Jupiter. Mais nous ne disposons pas
encore de données observationnelles permettant de contraindre le champ magné-
tique d’un Jupiter chaud. Grießmeier et al. (2004) expliquent que si la planète est
synchronisée avec l’étoile, sa rotation sur elle-même est lente et joue en faveur d’une
faible dynamo. Inversement, en s’appuyant sur le fait que le coeur de ces planètes
est probablement chauffé par des sources externes, Trammell et al. (2011) prévoient
que HD 209458b a un champ magnétique au moins aussi intense que celui de Ju-
piter. Au vu de ces considérations, et partant de situations que nous connaissons
dans le système solaire, nous commençons donc par étudier la situation où cette
planète a un champ magnétique dipolaire. Dans ce cas, on s’attend à ce qu’elle ait
deux ovales auroraux autour des pôles magnétiques, et nous pouvons évaluer l’in-
tensité de l’émission produite par la précipitation d’électrons auroraux à l’aide de
TRANS-Jupiter-chaud et du code de transfert radiatif. J’ai supposé que ces ovales
se trouvaient à la latitude de 70˚ .
Quelle est l’énergie des électrons incidents en haut de l’atmosphère ? Quel est
leur flux ? Comme nous n’avons aucune donnée sur la question, nous avons utilisé
des lois d’échelle pour nous ramener aux cas que nous connaissons dans le système
solaire. Sur Jupiter, des électrons de quelques centaines d’eV à quelques centaines
de keV précipitent, et leur flux est de l’ordre de 11 erg cm−2 s−1. Mais la situation
de Jupiter est très particulière à cause de son interaction avec le satellite Io. Même
si elles sont très variables 2, les aurores terrestres, qui sont alimentées seulement par
1. Ceci n’est pas une faute de frappe, il s’agit vraiment d’hypothèses très hypothétiques.
2. La puissance des aurores terrestres varie de trois ordres de grandeur, en fonction de l’activité
solaire
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le vent solaire et l’ionosphère de la planète, sont en moyenne moins intenses. Les
électrons qui y précipitent ont des énergies de l’ordre du keV, et leur flux est de
l’ordre de 1 erg cm−2 s−1. Si nous tenons uniquement compte de la distance entre
planète et étoile et que nous transposons cela à 0.047 UA, nous obtenons un flux
de 450 erg cm−2 s−1. Par analogie avec cette situation, j’ai donc opté pour la valeur
500 erg cm−2 s−1 pour HD 209458b.
Le modèle que nous adoptons pour calculer l’émission aurorale de HD 209558b
repose complètement sur ces hypothèses extrêmement hasardeuses, mais il faut bien
commencer quelque part, et en jouant sur les paramètres indéterminés nous pourrons
explorer le champ des situations possibles.
2 Intensité des émissions aurorales de HD 209458b
Le taux d’émission de photons Lyα a été calculé avec TRANS-Jupiter-chaud.
Le pic d’émission se situe vers 4 000 km d’altitude. Le profil correspondant est
représenté sur la figure 6.1.
Ces sources internes sont ensuite insérées dans le code de transfert radiatif. En
tenant compte de la géométrie des différentes lignes de visée dans les calculs de trans-
fert radiatif, on calcule l’intensité qui émerge en plusieurs points de l’ovale auroral
dans la direction d’un observateur éloigné. Les points de calcul sont représentés sur
la figure 6.2. En sommant la contribution des différentes régions de l’ovale on obtient
l’intensité totale émise par les deux ovales auroraux dans une direction donnée. Les
ovales de Jupiter faisant quelques centaines de kilomètres de large, j’ai opté (un peu
arbitrairement) pour une largeur L = 1000 km pour ceux de HD 209458b. L’émis-
sion obtenue est de 3.2 × 1030 photons s−1 sr−1 dans la direction de l’observateur,
ce qui correspond à une intensité Ip émise par la planète égale à 5.2× 1012 W/sr .
Notons que ce résultat dépend fortement de la surface des ovales, qui a ici été
choisie relativement arbitrairement. Il ne tient pas compte non plus d’éventuelles
émissions aurorales localisées à l’intérieur de l’ovale principal (qui représentent 30%
de l’intensité totale aurorale dans le cas de Jupiter (Grodent et al., 2003b)).
3 Emission de l’étoile HD 209458
Il est intéressant de comparer l’émission de la planète à celle de l’étoile. A partir
du profil de la raie Lyα de l’étoile HD 209458 mesuré avec le réseau échelle E140M
de STIS, Vidal-Madjar et al. (2003) reconstruisent le profil de la raie émise par
l’étoile, en tenant compte de l’absorption par le milieu interstellaire. En intégrant
sur le profil de la raie reconstruite, on constate que cette raie produirait un flux
Φs = 4.6 × 10−21 W/cm2 à une distance d de 47 pc, si elle n’était pas absorbée
par le milieu interstellaire (voir figure 6.3). Introduisons la puissance qui traverse le
détecteur, P (qui s’exprime en W), et notons S la surface du détecteur. On a alors :
Φs =
P
S
(6.1)
Cette puissance P est émise au niveau de l’étoile (que l’on peut considérer comme
une source ponctuelle) dans l’angle solide Ω = S/d2. L’intensité émise par l’étoile
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Figure 6.1 – Taux d’émission de photons sous l’effet de précipitations d’électrons
maxwelliennes d’énergie caractéristique 1 keV et de flux total 500 erg cm−2 s−1.
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Figure 6.2 – Grille spatiale adoptée pour le calcul de l’émission aurorale. L’échelle
n’est pas respectée. La grille est représentée sur 1/4 du disque seulement, mais en réalité
elle couvre de manière similaire le reste de la planète et de l’atmosphère. L’observateur
est dans la direction ~X. 5 lignes de visée pointent vers les points A à E, situés sur le
disque de la planète. Ces points sont situés à la latitude de 70˚ et positionnés de sorte
que leurs coordonnées Yi vérifient respectivement Yi = (0, 0.25, 0.5, 0.75et1)×RP . Les
24 autres lignes de visée représentées ici par les points numérotés de 1 à 24 traversent
uniquement l’atmosphère. Elles coupent le plan (O,~Y , ~Z) (où O désignerait le centre
de la planète) sur une droite d’angle polaire θ = 20˚ , au niveaux des points 1 à 24. Le
point 1 est situé à une altitude de 2500 km, les points 1 à 10 sont espacés de 5000 km,
le point 11 est à l’altitude de 75 000 km, le point 12 à l’altitude de 150 000 km, et les
points 12 à 24 sont espacés de 100 000 km. L’intensité décroît rapidement avec l’indice
de la ligne de visée, l’intensité au niveau de la ligne de visée numéro 4 vaut la moitié
de celle obtenue pour la ligne numéro 1.
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ones (2,100 s exposures each) were partly or entirely within the
transit.
The observed Lyman a spectrum of HD209458 is typical for a
solar-type star, with a double-peaked emission originating from the
stellar chromosphere (Fig. 1). It also shows a wide central absorp-
tion feature due to neutral hydrogen in the interstellar medium. The
geocoronal emission filled the aperture of the spectrograph, result-
ing in an extended emission line perpendicular to the dispersion
direction. The extent of this emission along the slit allowed us to
remove it at the position of the target star.We evaluated its variation
both along the slit and from one exposure to another, and excluded
the wavelength domain where the corresponding standard devia-
tion per pixel is larger than 20%of the final spectrum.We concluded
that the geocoronal contamination can be removed with high
enough accuracy outside the central region ð1;215:5 !A, l,
1;215:8 !A; labelled ‘Geo’ in Figs 2, 4).
From the two-dimensional (2D) images of the far-ultraviolet
(FUV) multi-anode microchannel array (MAMA) detector, the
STIS standard pipeline extracts one-dimensional spectra in which
the dark background has not been removed. The background level
was systematically increasing from one exposure to the next within
each of the three visits, but still remained below 2% of the peak
intensity of the stellar signal. We therefore reprocessed the 2D
images by using two independent approaches. The first one uses
the 2D images provided by the standard pipeline and interpolates
the background (including the Earth’s geocoronal emission) with a
polynomial fitted per column above and below the spectrum region.
The second method starts from the 2D raw images to which is
applied a dark background correction from a super-dark image
(created for the period of the observations) as well as a subtraction
of the geocoronal emission measured along the slit, away from the
stellar spectrum. The differences between the results of both
approaches are negligible, showing that systematic errors generated
through the background corrections are small compared to the
statistical errors. Those errors are dominated by photon counting
noise to which we added quadratically the error evaluated for both
the dark background and geocoronal subtractions.
The Lyman a line profiles observed before and during the transits
are plotted in Fig. 2. The three exposures outside the transits
(exposures A1, B1 and C1) and the three entirely within the
transits (A2, B3 and C3) were co-added to improve the signal-to-
noise ratio. An obvious signature in absorption is detected during
the transits, mainly over the blue side of the line, and possibly at the
top of the red peak.
To characterize this signature better, we have defined two spectral
domains: ‘In’ and ‘Out’ of the absorption. The In domain is a
wavelength interval limited by two variables l1 and l2 (excluding
the Geo geocoronal region). The Out domain is the remaining
wavelength coverage within the interval 1,214.4–1,216.8 A˚, for
which the Lyman a line intensity can be accurately measured at
the time of the observation. The corresponding In/Out flux ratio
derived for each exposure is shown in Fig. 3, revealing the absorp-
tion occurring during the transits. To evaluate whether this detec-
tion is sensitive to a particular choice of l1 and l2, we averaged the
three ratios before the transits and the three ratios entirely within
the transits. We calculated the averaged pre-transits over mid-
transits ratio as a function of l1 and l2 and propagated the errors
through boot-strap estimations of the ratio calculated with 10,000
randomly generated spectra according to the evaluated errors over
each individual pixel (Fig. 2c). The averaged ratio is always
significantly below 1, with the minimum at l1 ¼ 1;215:15 !A and
l2 ¼ 1;216:1 !A: In the interval defined by these two wavelengths,
the Lyman a line is reduced by 15 ^ 4% (1j) during the transit.
This is a larger-than-3j detection of an absorption in the hydrogen
line profile during the planetary transits.
HD209458 (G0V) is close to solar type, for which time variations
are known to occur in the chromospheric Lyman a line8. We thus
evaluated the In/Out ratio in the solar Lyman a line profile as
measured over the whole solar disk by the Solar Ultraviolet
Measurements of Emitted Radiation (SUMER) instrument onboard
Figure 1 The HD209458 Lyman a emission line. This high-resolution spectrum
(histogram) was obtained with the E140M echelle grating and the 0.2 00 £ 0.2 00 wide slit
with a spectral resolution of 5 km s21; it was not used in the present analysis, but it allows
the different components of the line profile to be seen. The continuum is a double-peaked
emission line originating from the stellar chromosphere: the temperature increase in the
lower chromosphere causes an emission line with a central dip due to the high opacity of
the abundant hydrogen atoms (solid line). The observed spectrum also has a narrow
absorption line (1,215.3 A˚, barely seen at lower resolution) and a central wide absorption
line (1,215.6 A˚) due to the interstellar deuterium and hydrogen, respectively (dashed
lines). The grey zone represents the fraction of the spectrum contaminated by the
geocoronal emission, which is double-peaked in that case because the plotted spectrum
is the average of four exposures obtained at two different epochs. The inset shows a small
portion of the 2D image of a G140M first-order spectrum containing the stellar Lyman a
profile and a sample of the geocoronal signal. This spectrum is one of the nine spectra
used for this analysis. The G140M spectra have lower spectral resolution but higher
signal-to-noise ratio. The stellar spectrum is seen as a horizontal line where the two peaks
are resolved from the geocoronal emission (vertical line along the slit). The one-
dimensional spectra are obtained by vertically adding around ten pixels within the A band.
Measurements along the slit direction (,800 pixels available), for example at the position
of the B band, allow us to estimate the geocoronal contamination and the background
subtraction as well as the corresponding uncertainties.
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Figure 6.3 – Tirée de Vidal-Madjar et al. (2003) : Profil de la raie Lyα de
HD 209458. L’histogramme correspond à la raie mesurée avec STIS. La zone grisée
est contaminée par l’émission géocoronale. L’absorption du centre de la raie est due à
l’hydrogène contenu dans le milieu interstellaire. Le trait gras donne le profil d’ém ssion
au niveau de l’étoile.
dans notre direction (qui s’exprime en W/sr) est donc :
Is =
P
Ω
= P
d2
S
= Φsd
2 (6.2)
Numériquement, on obtient une intensité Is = 9.6 × 1019 W/sr pour la raie Lyα
émise par HD 209458. Wood et al. (2005) reconstruisent également ce profil (voir
figure 6.4), et l’intensité de la raie qu’ils proposent est 3.1 × 1020 W/sr. Plusieurs
detection of heliospheric and astrospheric absorption.) However,
in cases where a good D i profile is not present in the data, either
due to poor S/N or a high column density that leads to D i being
saturated and blended with H i (e.g., HD 203244, HD 106516,
HD 128987, HD 28568, HD 28205, HD 28033, HD 209458, and
!Cap), systematic uncertainties in the log N (H i)-values listed in
Table 1 are probably more like 0.1–0.2 dex.
It should be noted that in multicomponent cases, the total H i
column density along a line of sight will be known better than the
column densities of the individual components, which are listed
in Table 2, because the components are so highly blended that the
component H i column densities will be highly dependent on the
assumptions made about the components described above. Thus,
systematic errors for the log N (H i)-values listed in Table 2 for
the individual components will be even higher than those esti-
mated above for the total H i column densities. For the multi-
component fits, the component numbers listed in Table 2 are
the same numbers as those used by RL02. The last column of
Table 2 indicates which lines of sight are discussed in more detail
in x 4.5.
There are three different velocities listed in Table 2 that can
be compared with the measured ISM velocity, v(H i): VLIC, VG,
and v(Mg ii). The VLIC quantity indicates the line-of-sight ve-
locity predicted by the Local Interstellar Cloud (LIC) vector
(Lallement & Bertin 1992; Lallement et al. 1995), which is
pointed towardGalactic coordinates [l ¼ 186N1, b ¼ "16N4]with
a magnitude of 25.7 km s"1. This agrees well with measurements
of ISM particles moving through the solar system, which sug-
gest a flow directed at coordinates [l ¼ 183N3, b ¼ "15N9] at a
speed of 26.3 km s"1 (Witte et al. 1993; Witte 2004). However,
for lines of sight near the Galactic center direction, the so-called
G cloud vector of Lallement & Bertin (1992) can be a better
predictor of ISM absorption line velocities, so the VG quantity
indicates the velocities suggested by this vector. A sky map from
Linsky et al. (2000) provides a crude estimate of the region on
the sky where the G cloud vector is applicable, which suggests
that the G cloud vector is most likely to apply for stars 33, 39, 45,
46, and 52. It is worth noting that it is very questionable whether
the G cloud is truly distinct from the LIC and other nearby clouds,
or if the apparent different velocity vector in that direction is
merely a product of complex velocity gradients within local ISM
material (Frisch et al. 2002; Frisch 2003). Despite this ambiguity,
the G cloud vector is still useful for our purposes as a predictor of
ISM velocities in directions where the LIC vector clearly does not
work. Finally, for lines of sight that have Mg iimeasurements, we
also list in Table 2 the Mg ii velocities from RL02, v(Mg ii), al-
though for " Peg and ! Cap we choose to quote the Fe ii velocities
instead (see x 4.5).
Fig. 6.—Our final best fits to the Ly# absorption spectra for the cases in which the ISM alone can account for all of the observed absorption. In each panel, the upper
solid line is the reconstructed stellar line profile and the lower solid line is the fitted absorption profile, which fits the data (shaded line). The fit parameters are listed in
Table 2, and integrated fluxes of the reconstructed stellar Ly# emission lines are listed in Table 3.
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Figure 6.4 – Tirée de Wood et al. (2005) : Profil de la raie Lyα de HD 209458
reconstruite (courbe du haut) à partir de données d’archives de STIS (courbe grise) en
modélisant l’absorption par le milieu interstellaire. En ordonnée, le flux mesuré avec
STIS est donné en 10−21 W cm−2 Å−1. La courbe noire du bas est un ajustement des
données de STIS.
éléments peuvent expliquer une telle différence : tout d’abord Wood et al. (2005) ont
une modélisation de l’absorption par le milieu interstellaire beaucoup plus complète,
ils tiennent compte de l’absorption dans les ailes de la raie, ce que ne font pas Vidal-
Madjar et al. (2003). Ensuite, la variabilité de l’étoile peut également intervenir. La
raie Lyα solaire varie par exemple d’un facteur 1.5 entre des périodes de faible et
forte activité de l’étoile : les mesures du satellite SOHO analysées par Lemaire et al.
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(2002) montrent que son intensité varie entre 1.30× 1020 W/sr (pour F10.7 = 67) 3
et 2.00 × 1020 W/sr (pour F10.7 = 235). Ces valeurs s’intercalent entre celles de
Vidal-Madjar et al. (2003) et Wood et al. (2005).
4 Rapport entre l’émission de l’étoile et celle de la
planète
En utilisant l’intensité de la raie Lyα de HD 209458 proposée par Wood et al.
(2005), le rapport entre l’émission Lyα aurorale de HD 209458b et celle de l’étoile
est :
R =
Ip
Is
= 1.7× 10−8 (6.3)
Avec la valeur Is = 9.6 × 1019 W/sr déduite de Vidal-Madjar et al. (2003), on
obtient R =
Ip
Is
= 5.4× 10−8.
Le rapport R ne correspond pas au contraste entre les raies telles qu’on pourrait
les voir au niveau de la Terre si on disposait d’instruments suffisamment puissants.
Sur une distance de 47 pc, le milieu interstellaire absorbe fortement le rayonne-
ment Lyα qui le traverse. Dans le référentiel qui lui est lié, l’hydrogène atomique
interstellaire absorbe autour de λH-Lyα = 1215.67 Å, et le deutérium autour de
λD-Lyα = 1215.34 Å. Ceci peut jouer en faveur du contraste entre les raies planétaire
et stellaire qui arrivent au niveau de la terre. Comme on le verra au paragraphe 3, à
la quadrature, la raie planétaire décalée de 0.6 Å est 3.8 fois moins atténuée que la
raie stellaire. Le contraste entre le flux produit au niveau de la Terre par les aurores
de HD 209458b et celui produit par l’étoile HD 209458 est donc :
C =
Φp
Φs
∼ 3.8R
∼ 6.5× 10−8
(6.4)
si l’on utilise la raie stellaire de Wood et al. (2005). Cette valeur est bien trop faible
pour être détectable avec les instruments actuels : les observations des transits de HD
209458b réalisées avec STIS ont des incertitudes de l’ordre de plusieurs pourcents
(voir par exemple Vidal-Madjar et al. (2003), Vidal-Madjar et al. (2008) ou Ben-
Jaffel (2007)).
Gardons à l’esprit que ce modèle est très spéculatif. En remplaçant le modèle
d’atmosphère de Koskinen et Harris par celui de García Muñoz (2007), le même
calcul donne alors une intensité Ip de 2.0× 1013 W/sr, ce qui fait passer le contraste
à la valeur C = 8.0× 10−7 . Rien qu’en changeant de modèle d’atmosphère, nous
gagnons déjà un facteur 5 sur le contraste. De plus nous avons supposé que le flux de
particules était lié par une loi d’échelle à celui que le vent solaire fait précipiter dans
la haute atmosphère terrestre, alors que la variété des aurores dans le système solaire
nous aurait permis de faire l’hypothèse d’un flux beaucoup plus élevé. Le flux qui
précipite sur Jupiter est environ 300 fois plus fort que celui que nous obtiendrions
3. F10.7 est la valeur du flux radio du soleil à 10.7 cm, exprimée en 1022 W m−2 Hz−1. Cet
indice est utilisé pour caractériser l’activité solaire UV.
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avec cette loi d’échelle, et les aurores y sont donc ∼ 300 fois plus intenses. Cependant
nous avons préféré calculer une intensité minimale, plutôt que de jouer avec des
hypothèses plus fortes, qui produiraient, certes, un résultat beaucoup plus séduisant.
Après avoir calculé l’émission Lyα aurorale de HD 209458b, il est intéressant de
calculer l’émission du côté jour de la planète et de voir si elle ne correspond pas à
un contraste qui serait plus favorable pour une détection.
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Chapitre 7
Emission thermique
Le code TRANS-Jupiter-chaud permet de calculer le taux d’excitation de H(2s)
dû au transport des précipitations d’électrons aurorales et des photoélectrons. Néan-
moins, une autre source d’excitation est possible, l’excitation thermique. Dans une
atmosphère à l’équilibre thermique à la température T =13 000 K, qui est la valeur
atteinte sur une couche de plus 50 000 km d’épaisseur dans le modèle d’atmosphère
de HD 209458b, le rapport des densités d’atomes d’hydrogène dans l’état 1s et dans
l’état 2p est donné par le facteur de Boltzmann, et il vaut :
n(H(2p))
n(H(1s))
=
g2p
g1s
exp(− E2
kBT
) = 3.3× 10−4. (7.1)
g1s = 2 et g2p = 6 sont les dégénérescences des deux états, et E2 = 10.2 eV est l’éner-
gie du niveau n = 2. L’émission Lyα qui en résulte n’est pas négligeable : la densité
colonne d’atomes dans l’état H(2p) est 5.0 × 1013 cm−2 dans le modèle de T. Kos-
kinen, dans l’hypothèse d’équilibre thermique. Sachant que le coefficient d’Einstein
d’émission spontanée est AH(2p)→H(1s) = 6.27× 108 s−1, cette colonne d’atmosphère
produit 3.1 × 1022 photons Lyα par cm2 et par seconde. Comparons cela avec la
quantité de H(2p) produite par collision des particules atmosphériques avec les pho-
toélectrons 1, qui vaut 6.3 × 1012 cm−2 s−1 sommée sur une colonne d’atmosphère,
au point substellaire. Autrement dit, l’excitation thermique n’est absolument pas
négligeable !
Mais est-on réellement à l’équilibre thermique ?
Pour que l’atmosphère d’une planète soit à l’équilibre thermique local, il faut
que les collisions soient suffisamment importantes pour répartir l’énergie entre les
particules, et notamment qu’elles jouent un rôle prédominant par rapport au rayon-
nement. On peut avoir une idée de l’importance relative des collisions et du rayonne-
ment en comparant les fréquences caractéristiques associés aux deux processus. La
fréquence caractéristique à laquelle les photons Lyα sont émis est égale au coefficient
d’Einstein d’émission spontanée, soit AH(2p)→H(1s) = 6.27 × 108 s−1. La fréquence
caractéristique de collision d’un atome d’hydrogène est fcoll = nR, où n est la densité
des projectiles entrant en collision et R le taux de collision. Avec le modèle d’atmo-
sphère de T. Koskinen, la fréquence des collisions produisant H(2p) reste inférieure
à 104 s−1 dans toute l’atmosphère (voir paragraphe 2). Par conséquent les collisions
jouent un rôle minoritaire dans la répartition de l’énergie, et l’atmosphère n’est pas
1. et les électrons secondaires qui en dérivent
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à l’équilibre thermique, même localement 2. Comme l’émission thermique n’est pas
le résultats de processus thermalisés, les taux d’excitation et de désexcitation des
particules doivent être calculés de manière cinétique en tenant compte de tous les
processus possibles de collisions entre les différentes particules, à l’aide d’un modèle
du même type que ceux qui servent à calculer les émissions de l’hydrogène dans la
chromosphère des étoiles.
1 Propriétés de l’équilibre thermique
Dans cette partie je donne les principales propriétés de l’équilibre thermique, en
particulier afin de mettre en évidence des résultats que l’on ne peut pas (ou que
l’on ne devrait pas...) utiliser quand cet équilibre n’est pas réalisé. Ma référence est
l’ouvrage (Diu et al., 2001).
1.1 Théorie cinétique des gaz
Commençons par quelques éléments de théorie cinétique des gaz. Cette théorie
classique qui date du XIXeme siècle décrit les propriétés macroscopiques d’un gaz
en le décrivant comme un ensemble de particules interagissant à travers des colli-
sions. Les résultats de théorie cinétique des gaz peuvent également se démontrer en
physique statistique (voir annexe D).
Les collisions permettent de faire des échanges d’énergie entre particules. A
l’échelle macroscopique l’effet moyen des collisions est de faire évoluer un système
vers un état d’équilibre dans lequel l’énergie cinétique est répartie équitablement
entre ses différentes particules (voir annexe D 3) : c’est ce qu’on appelle l’équilibre
thermique 3. A l’équilibre thermique, on peut définir la température T du milieu.
Le théorème d’équipartition de l’énergie prédit alors que chaque terme quadratique
dans l’expression de l’énergie par particule a une valeur moyenne sur la distribution
de particules égale à
1
2
kBT . C’est le cas des termes
1
2
m~vi
2 (avec i = x, y ou z) asso-
ciés aux trois composantes de la vitesse, si bien que l’énergie cinétique moyenne par
particule est
3
2
kBT .
Dans le cas où les collisions permettent d’atteindre un état stationnaire dans
lequel la température n’est pas tout à fait uniforme dans le système, ou bien quand
la température du système est uniforme mais varie lentement au cours du temps
on n’est pas à l’équilibre thermique... mais on n’en est pas loin. Si les variations
sont suffisamment petites pour que l’on puisse supposer que l’équilibre thermique
est atteint au voisinage de chaque point, on parle alors d’équilibre thermique local
2. Il est donc abusif de définir une température. Mais il serait difficile de calculer des taux de
collision sans recourir à T , cela nécessiterait de résoudre des équations cinétiques pour l’ensemble
de l’atmosphère et serait extrêmement lourd.
3. A l’échelle microscopique, les collisions sont des processus réversibles, elles sont décrites par
des équations qui restent inchangées par renversement du temps. L’irréversibilité macroscopique
liée à ce phénomène microscopique réversible s’explique par le fait que les états microscopiques
du système macroscopique ne sont pas connus avec certitude, mais par des probabilités. Pour que
l’état macroscopique du système puisse subir une évolution réversible, il faudrait que son état
microscopique soit connu de manière certaine.
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(ETL) et on applique localement les propriétés qui ont démontrées dans le cas de
l’équilibre thermique global.
1.2 Distribution des vitesses de Maxwell-Boltzmann
A l’équilibre thermique, les vitesses des particules sont réparties selon la distri-
bution de Maxwell Boltzmann. Si on s’intéresse à un gaz composé de N particules
identiques de masse m et sans mouvement d’ensemble dans le référentiel du labora-
toire, alors le nombre de particules ayant un vecteur vitesse compris dans [~v;~v + d~v]
est :
d3N(~v) = N
(
m
2pikBT
)3/2
exp
(
− mv
2
2kBT
)
dvxdvydvz. (7.2)
Ceci correspond à la fonction de distribution (exprimée en (m−3.s3))
f(~v) =
(
m
2pikBT
)3/2
exp
(
− mv
2
2kBT
)
. (7.3)
En intégrant sur les directions du vecteur vitesse on obtient la fonction de distribu-
tion pour le module des vitesses (exprimée en (m−1.s)) :
f(v) =
(
m
2pikBT
)3/2
4piv2 exp
(
− mv
2
2kBT
)
. (7.4)
Le changement de variable Ec =
1
2
mv2 permet également d’obtenir la fonction de
distribution en fonction de l’énergie cinétique des particules (exprimée en (eV−1)) :
f(Ec) = 2
√
Ec
pi (kBT )
3/2
exp
(
− Ec
kBT
)
. (7.5)
Notons que si l’on calcule la valeur moyenne de l’énergie cinétique d’une particule sur
l’ensemble de la distribution, on retrouve la valeur prédite par le théorème d’équi-
partition de l’énergie 〈Ec〉N = 3
2
kBT .
1.3 Taux de collision
L’énergie Ec disponible lors d’une collision binaire dépend de la vitesse relative
des deux particules. Le nombre de collisions que subit une particule (1) avec des
particules de type (2) incidentes avec une vitesse relative ~vr est, par seconde :
N = n2σ12(vr)vr, (7.6)
où n2 est la densité de particules de type (2) et σ12 la section efficace de collision. Or
pour des particules ayant des distributions de vitesse, la vitesse relative a elle-même
une distribution. Il est nécessaire de moyenner sur cette distribution pour calculer la
fréquence des collisions dans le gaz. Si les particules de type (1) sont beaucoup plus
massives que celles de type (2), comme par exemple dans le cas d’impacts d’électrons
sur des protons, alors on peut considérer que les particules lourdes sont immobiles
et la distribution des vitesses relatives se réduit à la distribution de vitesse des
projectiles légers.
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Distribution des vitesses relatives.
Intéressons-nous à des collisions entre des particules de type (1), de masse m1,
ayant une distribution des vitesses de Maxwell-Boltzmann à la température T1, et des
particules de type (2), de masse m2, ayant une distribution des vitesses de Maxwell-
Boltzmann à la température T2, sans mouvement d’ensemble. Dans certains gaz où
les collisions ne sont pas suffisantes pour assurer une complète thermalisation, il
arrive en effet que l’on puisse définir des températures spécifiques à chaque type de
particules. C’est le cas de la haute atmosphère de la Terre au-dessus de 80 km d’alti-
tude, où l’on peut définir des températures différentes pour les particules neutres, les
ions et les électrons : Tn, Ti et Te. Ces températures vérifient toujours Tn < Ti < Te. A
500 km d’altitude, en période de faible activité solaire, on a Tn = 1000 K, Ti = 1200
K et Te = 2600 K à proximité du point subsolaire (Prölss et Bird, 2004).
Le calcul de la distribution des vitesses relatives se fait grâce au changement de
variables  ~vG =
m1 ~v1 +m2 ~v2
m1 +m2
: vitesse du centre de masse
~vr = ~v2 − ~v1 : vitesse relative
(7.7)
La distribution des vitesses relatives est :
f(vr) = 4piv
2
r
(
µ
2pikBTeq
)3/2
exp
(
− µv
2
r
2pikBTeq
)
. (7.8)
C’est une distribution de Maxwell-Boltzmann pour la masse réduite µ =
m1m2
m1 +m2
et
la température équivalente Teq =
m1T2 +m2T1
m1 +m2
. Notons que dans le cas particulier
où T1 = T2 = T la distribution des vitesses relatives est tout simplement une
distribution de Maxwell-Boltzmann pour la masse réduite µ et la température T .
Taux de réaction.
Le nombre de collisions que subit par seconde une particule (1) lors de collisions
avec des particules de type (2), noté Au→d, et appelé probabilité de transition de la
particule (1), est proportionnel à la densité de particules (2). Ainsi,
Au→d = n2R12, (7.9)
où n2 est la densité de l’espèce (2) et R12 le taux de réaction correspondant. R12 est
souvent donné en cm3 s−1. Il s’obtient en moyennant la fréquence de collision sur les
vitesses relatives :
R12 =
∫
σ12(vr)vrf(vr)dvr, (7.10)
où f est la distribution des vitesses relatives. Les taux d’un grand nombre de réac-
tions sont disponibles dans la littérature en fonction de la température. En général,
ces taux sont valables à l’équilibre, ils sont calculés (ou mesurés) pour des popula-
tions dont les distributions de vitesses sont maxwelliennes.
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Taux de réaction inverse. Principe de l’équilibre détaillé.
Le taux d’une réaction inverse peut être obtenu à partir du taux de la réaction
directe en faisant appel au principe de l’équilibre détaillé (detailed balance principle).
Le principe de l’équilibre détaillé énonce que dans une réaction globale impli-
quant plusieurs réactions élémentaires, chaque réaction élémentaire est à l’équilibre
thermodynamique lorsque l’équilibre global du système est réalisé (voir annexe D,
ainsi que Lavabre et Pimienta (2011) et Diu et al. (2001)). Ce principe s’applique
au cas d’une collision inélastique élémentaire une particule P dans un état i et des
électrons ambiants, les faisant échanger de l’énergie pour avoir dans l’état final la
particule dans l’état j : Pi + e−
1

2
Pj + e
−. Soit Ri→j le taux de réaction correspon-
dant à la réaction dans le sens direct. Le nombre de collisions qui se produisent par
unité de volume et par unité de temps dans le sens (1) est :
Ni→j = nPineRi→j (7.11)
et dans le sens (2) :
Nj→i = nPjneRj→i, (7.12)
où nPk est la densité de particules dans l’état k et ne la densité d’électrons. Or à
l’ETL, la population d’un état k est donnée par :
nPk = gknP e
− Ek
kBT , (7.13)
où gk est le poids statistique de l’état k, nP la densité de particules P, Ek l’énergie
de l’état k et T la température. D’après le principe de l’équilibre détaillé on a à
l’équilibre thermodynamique A1→2 = A2→1. Les taux de réaction direct et inverse
sont reliés par la relation :
Rj→i =
gi
gj
e
Ej−Ei
kBT Ri→j (7.14)
1.4 Population des niveaux discrets
Si un système ayant des états discrets d’énergie est en équilibre thermique à la
température T , la physique statistique canonique montre que la probabilité qu’il soit
dans un micro-état i (c’est à dire un état quantique) d’énergie Ei est proportion-
nelle au facteur de Boltzmann e−
Ei
kBT . Cette probabilité vaut donc :
P (i) =
e
− Ei
kBT
Z
, (7.15)
où Z =
∑
etats j
e
− Ej
kBT est la fonction de partition du système. Si certains états mi-
croscopiques i1, i2, ... ,igi sont dégénérés, on obtient la probabilité que le système
ait l’énergie Ei correspondante en tenant compte du degré de dégénéresence de ces
états, gi :
P (Ei) =
gie
− Ei
kBT
Z
, (7.16)
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2 Calcul de l’émission thermique hors-ETL
2.1 Méthode 1 : calcul du taux d’excitation de H(2p)
Pour connaître l’émission Lyα due à l’excitation de H par collision avec les par-
ticules ambiantes, une première méthode consisterait à calculer le taux d’excitation
de H(2p) (qui s’exprime en cm−3 s−1) dû aux collisions de H(1s) avec les différentes
particules atmosphériques. Du fait que l’atmosphère est dans un état stationnaire à
l’échelle de temps sur laquelle on calcule l’émission Lyα, la densité d’atomes dans
l’état H(2p) est constante au cours du temps. Le taux de production d’atomes dans
l’état H(2p) est donc égal à leur taux de pertes. Or en comparant l’efficacité des pro-
cessus de pertes de H(2p) dans l’atmosphère du Jupiter chaud (voir figure 7.7), on
s’aperçoit que les pertes d’atomes H(2p) sont largement dominées par les transitions
radiatives : la probabilité d’émission d’un photon Lyα est de cinq ordres de grandeur
supérieure à celle de désexcitation par un autre processus. Le taux d’émission de
photons Lyα est donc égal au taux d’excitation de H(2p), et semble donc pouvoir
être obtenu simplement en calculant la fréquence des collisions produisant H(2p).
Cependant une difficulté apparaît avec le quenching des atomes H(2s), qui pro-
duit des atomes H(2p). Pour calculer le nombre d’atomes qui passent de l’état 2s à
l’état 2p, il est nécessaire de comparer l’importance des différents processus de pertes
de H(2s). Ces processus sont détaillés dans le tableau 7.2. Parmi eux se trouve le
quenching de H(2s) par collision avec un autre atome H(2s) (D6). La probabilité de
transition par ce processus ne peut se calculer qu’en connaissant la densité d’atomes
qui se trouvent dans l’état 2s. De même, le processus (D18) dans lequel un atome
dans l’état 2s absorbe un photon d’une transition de la série de Balmer nécessite
de connaître l’intensité des raies de Balmer en fonction de l’altitude, et ceci ne peut
s’obtenir qu’en faisant un calcul de transfert radiatif faisant intervenir la densité
d’atomes dans l’état n = 2. On voit donc qu’on ne peut pas se contenter de calculer
les taux de production et de pertes de H(2s) et H(2p) par les différents processus
mais qu’il est nécessaire de calculer leurs densités pour pouvoir calculer l’émission
Lyα.
Ceci dit, on pourrait être tenté d’utiliser les valeurs des densités de H(2s) et
H(2p) à l’ETL pour évaluer les probabilités de transition par les processus (D6) et
(D18), mais on ferait alors une erreur de plusieurs ordre de grandeur, comme la
figure 7.2 le montrera plus loin.
2.2 Méthode 2 : calcul des densités de H(2s) et H(2p)
On se base sur l’hypothèse que l’atmosphère est dans un état stationnaire.
Comme on vient de le voir, la densité d’atomes dans un état particulier (par exemple
2p) ne peut pas être calculée indépendamment de celle des autres états puisque les
transitions relient tous les niveaux les uns aux autres. Il existe des modèles com-
plexes d’atmosphère stellaire hors ETL qui se penchent sur ce problème, par exemple
un modèle à 15 niveaux (Avrett et Loeser, 2008) ou encore un autre à 19 niveaux
(Barklem, 2007). Comme nous cherchons ici seulement à estimer un ordre de gran-
deur de l’émission Lyα et que cela aurait pris trop de temps de faire appel à des
modèles aussi complexes, nous nous limitons donc à un modèle d’atome à deux ni-
veaux (n = 1 et n = 2). En écrivant que chaque état H(2s) et H(2p) a des taux
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de production et de pertes égaux (Tprod et Tpertes, qui s’expriment en cm−3 s−1), on
aboutit à deux équations du type :
Tprod(z) = Tpertes(z). (7.17)
Chacun des deux états peut être excité par différents processus : collisions de H(1s)
avec des électrons, des ions, des particules neutres, recombinaison des protons, dis-
sociation de H2, cascades radiatives ou collisionnelles, photoexcitation de H(1s). A
cela s’ajoute le quenching des atomes qui sont dans l’état 2s, qui constitue une perte
pour l’état 2s mais une source supplémentaire de production de l’état 2p. Les es-
pèces majoritaires dans la haute atmosphère d’un Jupiter chaud étant H, H+ et les
électrons, on se limite aux collisions entre ces particules. Les processus de production
d’atomes dans l’état H(2`) sont présentés dans le tableau 7.1, et les processus de
pertes dans le tableau 7.2. Les processus d’Excitation sont indexés par la lettre E
et les processus de perte par la lettre D (comme Désexcitation). Des détails sur les
différents processus sont donnés au paragraphe 3.
L’équation 7.17 se réécrit en détaillant les différents processus (Ei) et (Dj) :∑
processus de
production Ei
nEi(z)nEi′(z)REi(z) =
∑
processus de
perte Dj
nDj(z)n
′
Dj(z)RDj(z), (7.18)
où nEi et n′Ei sont les densités de particules entrant en collision dans le processsus
(Ei) et REi est le taux de réaction correspondant. La notation est similaire pour les
processus de pertes (Dj).
En comparant les taux de production de H(2s) par les différents processus suscep-
tibles d’intervenir, on s’aperçoit que seules les collisions de H(1s) avec les électrons
(processus E1) et la recombinaision de H+ (E9) jouent un rôle significatif (voir fi-
gure 7.1). Concernant les pertes de H(2s), le quenching (D6) par collision entre deux
atomes H(2s), l’ionisation Penning (D12) et l’absorption d’un photon d’une tran-
sition de Balmer (D18) ne peuvent pas être négligés tant qu’on ne connaît pas la
densité de H(n = 2). On peut en revanche comparer l’importance des autres proces-
sus de pertes et, comme le montre la figure 7.5, il apparaît que ceux-ci sont dominés
par le quenching dû aux collisions électroniques (D4), et l’émission spontanée à deux
photons (D19). L’équation 7.18 donne donc pour l’état 2s :
ne[n1sRE1 + nH+RE9] =
n2s
[
neRD4 + n2sRD6 + (n2s + n2p)RD12 +
∑
n>3
Bλ2s→npρ
λ
hν2s→np + A2s→1s
]
. (7.19)
ni désigne la densité de particules des particules de type i (la notation abrégée 2`
est utilisée pour H(2`)), Bλ2s→np est le coefficient d’Einstein pour l’absorption de la
raie de Balmer correspondant à la transition H(2s)→ H(np), ρλhν2s→np est la densité
volumique et spectrale d’énergie dans cette transition et A2s→1s est l’inverse de la
durée de vie de H(2s). La dépendance en z est sous-entendue.
L’excitation de H(2p) est dominée par les mêmes processus que celle de H(2s),
auxquels il faut ajouter a priori le quenching des atomes H(2s) sur des électrons et
d’autres atomes H(2s) (E4 et E6). Quant à sa désexcitation, elle s’effectue exclusi-
vement radiativement : comme le montre la figure 7.7, la probabilité d’émission d’un
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Table 7.1 – Processus d’excitation de H(2l).
Type de pro-
cessus
Processus Inclus Importance Réference
Excitation
depuis le
fondamental
(E1) H(1s) + e− → H(2`) + e− oui Majoritaire Janev et al. (2003)
(E2) H(1s) + H+ → H(2`) + H+ oui Négligeable Janev et al. (2003)
(E3) H(1s) + H(1s) → H(2`) + H non Négligeable Janev et al. (2003);
Drawin (1969); Lam-
bert (1993)
Quenching
(E4) H(2s) + e− 
 H(2p) + e− oui Janev et al. (2003)
(E5) H(2s) + H+ 
 H(2p) + H+ non
(E6) H(2s) + H(2s)
 H(2p) + H(2p) oui Forrey et al. (2000)
(E7) H(2s)+ H(n`)
 H(2p) + H(n`′) non Pas de données
(E8) H(2s) + ~E 
 H(2p) + ~E non Bethe et Salpeter
(1957)
Recombinaison
de H+
(E9) H+ + e− → H(2`) oui Majoritaire à
haute altitude
Janev et al. (2003);
Ichihara et Eichler
(2000)
Recombinaison
à trois corps
(E10) H+ + 2e− → H(2`) + e− oui Minoritaire Janev et al. (2003)
Dissociation (E11) H2+ e− → H(2`) + H + e− oui Minoritaire Ajello et al. (1991)
de H2 (E12) H2+ H+ → H(2`) + H + H+ non non mesuré (Janev
et al., 2003)
(E13) H2+ H → H(2`) + H + H non Pas de données
Cascades
radiatives et
collisionnelles
(E14) H(1s)+e− → H(n>3) + e− →
H(2`) + e− (+hν)
pour 2p Minoritaire James et al. (1997)
pour 2` = 2p
(E15) H(n>3) + H+ → H(2`) + H+
(+hν)
non Négligeable Pas de données
(E16) H(n>3) + H→ H(2`) + H (+hν) non Pas de données
Photoexcitation (E17) H(1s) +hν → H(2`)
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Table 7.2 – Processus de pertes de H(2`).
Type de pro-
cessus
Processus Inclus Importance Réference
Collisions
superélastiques
(D1) H(2`) + e− → H(1s) + e− oui Négligeable Janev et al. (2003)
(D2) H(2`) + H+ → H(2`) + H+ non Négligeable Janev et al. (2003)
(D3) H(2l) + H(1s) → H(2`) + H non Négligé Janev et al. (2003);
Drawin (1969); Lambert
(1993)
Quenching
(D4) H(2s) + e− 
 H(2p) + e− oui Faible Janev et al. (2003)
(D5) H(2s) + H+ 
 H(2p) + H+ non Pas de données
(D6) H(2s) + H(2s)
 H(2p) + H(2p) oui Important Forrey et al. (2000)
(D7) H(2s)+ H(n`)
 H(2p) + H(n`′) non Pas de données
(D8) H(2s) + ~E 
 H(2p) + ~E non Bethe et Salpeter (1957)
Ionisation
(D9) H(2`) + e− → H+ + 2e− oui Important Janev et al. (2003);
Barklem (2007)
(D10) H(2`) + H+ → 2H+ + e− non Négligeable Janev et al. (2003)
(D11) H(2`) + H(n 6= 2) → H+ + H +
e−
non Pas de données
(D12) H(2`) + H(n = 2) → H+ + H +
e−
oui Important Forrey et al. (2000);
Barklem (2007); Bates
et al. (1967); Linder et
Hirschfelder (1958)
Collisions
inélastiques
(D13) H(2`) + e− → H(n > 3) + e− oui Négligeable Janev et al. (2003)
(D14) H(2`) + H+ → H(n > 3) + H+ non Négligeable Janev et al. (2003)
(D15) H(2`) + H(1s) → H(n > 3) + H oui Négligeable Barklem (2007)
Attachement
électronique
(D16) H(2`) + e− → H− + hν non Pas de données
Formation de
H2(+)
(D17) H(2`) + H → H2(+) oui Faible Janev et al. (2003)
Absorption
d’un photon
(D18) H(2`) + hν → H(n > 3) oui Ralchenko et al. (2010)
(NIST)
Désexcitation
radiative
(D19) H(2`) → H(1s) + hν oui Ralchenko et al. (2010)
(NIST) pour 2p, Slo-
comb et al. (1971) pour
2s
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(b) Zoom entre 0 et 50 000 km d’altitude.
Figure 7.1 – Taux d’excitation de H(2s) par collision avec des particules atmosphé-
riques. Les réactifs correspondant à chaque processus sont indiqués sur la figure.
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photon Lyα (D19) est de cinq ordres de grandeur supérieure à celle de désexcitation
par un autre processus. En utilisant des notations similaires à celles de l’équation
précédente on obtient donc pour 2p :
ne[n1sRE1 + nH+RE9] + n2sneRE4 + n
2
2sRE6 = n2pA2p→1s. (7.20)
La densité de H(2p) s’obtient donc très facilement une fois qu’on a celle de H(2s) :
n2p =
ne[n1sRE1 + nH+RE9] + n2sneRE4 + n
2
2sRE6
A2p→1s
n2s (7.21)
En substituant cette expression dans l’équation 7.19, on s’aperçoit que n2s est
racine d’un polynôme d’ordre trois :
− ne[n1sRE1 + nH+RE9]
+ n2s
[
neRD4 +
∑
n>3
Bλ2s→npρ
λ
hν2s→np + A2s→1s +
ne(n1sRE1 + nH+RE9)
A2p→1s
RD12
]
+ n22s
[
RD6 +RD12 +
neRE4
A2p→1s
RD12
]
+ n32s
RE6
A2p→1s
RD12 = 0 (7.22)
La résolution numérique d’un polynôme d’ordre trois peut se faire numérique-
ment par la méthode de Laguerre. On obtient ainsi n2s (parmi les trois racines réelles
du polynôme, une seule est positive), puis n2p.
Résultats.
La densité d’atomes dans les états 2s et 2p est présentée sur la figure 7.2. A titre
de comparaison on a également représenté le peuplement des niveaux 2s et 2p qu’il y
aurait eu si l’atmosphère avait été à l’ETL. Le rapport entre les densités à l’ETL et
hors de l’ETL est représenté sur la figure 7.3. On constate que, sauf dans les couches
les plus basses de l’atmosphère, le peuplement du niveau n = 2 est très inférieur à ce
qu’il serait à l’ETL. L’émission Lyα dépeuple très rapidement le niveau 2p, dont la
densité est de neuf ordres de grandeur inférieure à sa valeur à l’ETL. Le niveau 2s est
lui aussi dépeuplé par le rayonnement, puisque c’est en absorbant un photon d’une
raie de Balmer que la majorité des atomes dans l’état 2s sont perdus. On devine sur
la figure 7.3 que lorsque l’altitude tend vers 0, les densités calculées dans le modèle
hors ETL deviennent supérieures à celles qu’il y aurait à l’ETL. Ceci s’explique par
le fait que dans les couches les plus basses de l’atmosphère, la température diminue,
et la population du niveau n = 2 donnée par la formule de Boltzmann tend vers 0
exponentiellement, autrement dit extrêmement rapidement. D’après la formule de
Boltzmann, à 700 K, la fraction d’atomes d’hydrogène dans le niveau n = 2 vaut
1.5×10−103 ! En revanche dans le modèle hors ETL, les transitions qui nécessitent un
faible apport d’énergie (comme la recombinaison des protons) restent relativement
efficaces à ces températures. Comme on peut le voir au paragraphe 3, le taux de
réaction pour la recombinaison des protons tend vers zéro avec une dépendance en
1/T quand T tend vers zéro, autrement dit bien moins vite que l’exponentielle de
la formule de Boltzmann.
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Figure 7.2 – Peuplement du niveau n = 2 de l’hydrogène atomique. Les densités
calculées avec le modèle hors-ETL sont en trait plein. A titre de comparaison, les
densités qu’il y aurait si l’atmosphère était à l’ETL sont indiquées en pointillés.
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Figure 7.3 – Rapport des densités d’atomes H(2s) et H(2p) calculées avec le modèle
hors ETL (nhors ETL) avec les valeurs qu’auraient ces densités si l’ETL était atteint
(nETL).
Le détail de la production d’atomes d’hydrogène dans l’état 2p par chaque pro-
cessus est présenté sur la figure 7.4. Comme pour 2s, l’excitation de 2p est dominée
par les collisions électroniques inélastiques sur H(1s) en bas de l’atmosphère et par
la recombinaison des protons en haut. Le quenching des atomes H(2s) contribue de
manière non-négligeable à la production de H(2p) en bas de l’atmosphère.
La figure 7.5 permet de comparer l’importance des différents processus de perte
de H(2s). On voit que les pertes de H(2s) sont dominées par l’absorption de photons
des raies de Balmer de l’étoile 4. Cependant le nombre d’atomes dans l’état n = 2
étant très faible, l’atmosphère reste optiquement mince pour les transitions de la
série de Balmer : seul 1/1000 du flux Balmer α est absorbé par l’atmosphère, et cette
fraction descend à 1/10000 pour les raies Balmer β et γ. En bas de l’atmosphère,
le quenching électronique joue un rôle non-négligeable. Tous les autres processus de
collision ainsi que l’émission spontanée sont négligeables.
La probabilité qu’un atome dans l’état 2s se désexcite par un processus de quen-
ching est présentée sur la figure 7.6. Cette probabilité est maximale à 9000 km
d’altitude, où elle vaut 0.24.
Les processus de perte de H(2p) sont représentés sur la figure 7.7. Ils sont large-
ment dominés par l’émission spontanée.
4. On a tenu compte de seulement trois raies de Balmer : α, β et γ. Les transitions induites par
les autres raies de la série jouent un rôle de plus en plus faible, voir les détails sur le processus D18
au paragraphe 4.7.
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Figure 7.4 – Taux d’excitation de H(2p) par collision avec des particules atmosphé-
riques. Les réactifs correspondant à chaque processus sont indiqués sur la figure. Les
processus de quenching sont indiquées en gras.
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ci-dessous.
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Figure 7.5 – Probabilité de transition de H(2s) dans les différents processus de
pertes. Les processus de quenching vers H(2p) sont indiqués en gras. La notation des
états H(n`) est abrégée en n`. Les pertes par photoexcitation sont tracées dans le cas
où l’étoile est au zénith.
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(a) Profil entre 0 et 1.4 × 106 km d’altitude. La zone délimitée par les
pointillés est agrandie ci-dessous.
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Figure 7.6 – Probabilité qu’un atome dans l’état 2s se désexcite par un processus
de quenching.
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Figure 7.7 – Probabilité de transition de H(2p) par ses différents processus de pertes.
Les pertes par photoexcitation sont tracées dans le cas où l’étoile est au zénith.
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3 Détail des processus d’excitation de H(2`) par col-
lisions avec les particules ambiantes
3.1 Notation
Dans toute la suite on notera les probabilités de transitions (qui s’expriment en
s−1) avec la lettre A suivie d’un indice précisant la réaction (avec la numérotation
adoptée dans les tableaux 7.1 et 7.2), et on notera les taux de réaction correspondants
(qui s’expriment en cm3 s−1) avec la lettre R suivie du même indice.
Mise en garde sur les taux de réaction.
La définition du taux de réaction correspondant à la collision d’un projectile sur
une particule cible (équation 7.10) fait appel à la distribution de vitesses des projec-
tiles. Les taux de réaction disponibles dans la littérature supposent que les projectiles
sont à l’ETL et que leurs vitesses suivent la distribution de Boltzmann. Dans notre
cas, cette hypothèse n’est pas validée, on a vu que la population des niveaux de
l’hydrogène ne suivait pas les lois de l’ETL. Quant aux protons et aux électrons, du
fait de leur charge électrique ils subissent des interactions électrostatiques à longue
portée et se thermalisent plus efficacement que les particules neutres. La faible masse
des électrons joue également en faveur de leur thermalisation, puisqu’à énergie égale
ils ont des vitesses 1836 fois plus élevées que les ions ou atomes d’hydrogène, ce
qui augmente d’autant leur probabilité de collision. Néanmoins on peut douter que
les particules chargées soient à l’ETL, mais le calcul de leur fonction de distribu-
tion est d’une complexité qui ne permet pas qu’on s’y attelle facilement. Faute de
mieux, j’ai donc utilisé des taux de réaction qui supposent que les projectiles ont
des distribution maxwelliennes de vitesses.
3.2 Collisions inélastiques
- avec les électrons (E1)
La section efficace de collision inélastique d’un électron sur un atome d’hydrogène
dans l’état fondamental est donnée par Janev et al. (2003) :
σE1(E) =

[a+ b(E −∆E)][×10−16cm2] pour 10.2 < E 6 11.56
c[×10−16] cm2 pour 11.56 6 E 6 12.23
σ0
x∆E
[
A0 ln(x) +
5∑
j=1
AJ
xj−1
]
[×10−16] cm2 pour 12.23 6 E
(7.23)
avec σ0 = 5.984, ∆E = 10.2 eV, x =
E
∆E
et E est l’énergie de la collision en eV.
Les autres paramètres sont donnés dans le tableau 7.3.
- avec les protons (E2)
La section efficace de collision de H(1s) avec des protons est donnée par Janev
et al. (2003). Elle est négligeable par rapport à celle de collision avec les électrons
si l’énergie des collisions n’atteint pas plusieurs centaines d’eV (Janev et al., 2003).
Ce processus est donc complètement négligeable pour nous.
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Table 7.3 – Coefficients pour la section efficace du processus (E1).
Transition 1s→ 2s 1s→ 2p
a 0.114 0.114
b 0.0575 0.129
c 0.1795 0.323
A0 0.00 4.5146
A1 0.88606 0.43563
A2 -2.7990 -17.995
A3 5.9451 45.247
A4 -7.6948 -42.229
A5 4.4152 15.446
- avec les neutres (E3)
Une règle générale énoncée par Massey (1949) régit les transferts d’excitation
électronique lors de collisions entre atomes. Si la transition nécessite de transformer
une partie de l’énergie cinétique en énergie d’excitation interne, la section efficace
de collision est faible : le transfert d’excitation ne se produit efficacement que si ce
phénomène est proche de la résonance. On s’attend donc à ce que la réaction (E3),
qui consiste en une conversion d’au moins 10.2 eV d’énergie cinétique en énergie
interne, ait une section efficace très faible. C’est effectivement le cas puisque la
sections efficace d’excitation de H(1s) par collision sur des électrons (réaction (E1))
est de l’ordre de 104 fois plus élevés que celle de la réaction (E3) (Barklem, 2007). Il
faudrait donc avoir nH & 104 ne pour que l’effet des collisions avec les neutres soit
comparable à celui des collisions avec les électrons, mais cela n’est pas le cas dans
le modèle d’atmosphère de T. Koskinen, si bien que l’on peut négliger les collisions
de type (E3).
3.3 Quenching (E4 à E8)
Les atomes d’hydrogène dans l’état 2s peuvent passer dans l’état 2p par quen-
ching collisionnel ou sous l’effet d’un champ électrique.
- sous l’effet de collisions (E4 à E7)
Le quenching collisionnel via les processus (E4) et (E6) est pris en compte. Le
taux de réaction RE4 pour le quenching par collision électronique a été calculé selon
la formule 7.10 en utilisant la section efficace donnée par Janev et al. (2003) :
σE4(E) =
8.617
E
ln(1.14× 104E)[×10−15cm2], (7.24)
avec E exprimée en eV. Le taux de transition correspondant est donné par :
AE4(z) = ne−(z)RE4(z). (7.25)
D’après Forrey et al. (2000) le taux de réaction associé à la réaction (E6) entre deux
atomes dans l’état 2s vaut RE6 = 1.6 × 10−6 cm3s−1. La fréquence à laquelle un
atome dans l’état 2s subit une réaction (E7) est donc :
AE6(z) = nH(2s)(z)RE6(z), (7.26)
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où nH(2s)(z) est la densité d’atomes d’hydrogène dans l’état 2s.
Faute de données, les processus de quenching (E5) et (E7) dûs aux collisions de
H(2s) avec les protons et avec H(n` 6= 2s) n’ont pas été pris en compte.
- sous l’effet d’un champ électrique (E8)
On a vu au chapitre 2 que, dans l’atmosphère de Jupiter, le quenching dû au
champ électrique est négligeable. Nous avions utilisé pour cela l’expression de la du-
rée de vie de l’état 2s en présence d’un champ électrostatique de valeur E (exprimée
en V m−1) (Mentall et Gentieu, 1970) :
τ ′2s = 3.6/E
2 [en s]. (7.27)
τ ′2s devient égal à la durée de vie naturelle de l’état 2s (τ2s=0.14 s) pour un champ
électrique de 5 V m−1, et τ ′2s = τ2s/10 pour E = 16 V m−1. On n’a cependant aucune
idée du champ qui règne sur un Jupiter chaud. Par analogie avec le cas de Jupiter où
le champ électrique est de l’ordre de 1 V m−1, on suppose donc que le quenching dû
au champ électrique est négligeable dans la haute atmosphère de HD 209458b. Mais
lorsqu’une estimation du champ dans la haute atmosphère d’un Jupiter chaud sera
disponible, on pourra facilement estimer s’il est nécessaire d’introduire le quenching
électrique dans le modèle.
3.4 Recombinaison de H+ (E9 et E10)
- binaire (E9)
Le taux de recombinaison de H+ par collision binaire avec un électron est donné
par Janev et al. (2003) :
RE9(2`) =
A2`
n
β3/2
β + χ2`
[×10−14 cm3 s−1] (7.28)
avec β = 13.6/(4T 2), T la température en eV et les constantes suivantes :
A2s = 2.47, A2p = 6.22
χ2s = 0.12, χ2p = 0.61
- à trois corps (E10)
La recombinaison à trois corps est l’inverse de l’ionisation de H par impact élec-
tronique. Elle est efficace quand la densité est importante. Le taux de réaction d’un
proton par la réaction à trois corps (E10) est (Janev et al., 2003) :
R3cE10(n`) = n
2a30
(
piRy
TeV
)3/2
exp(
In
TeV
)RionizE10 , (7.29)
où TeV est la température exprimée en eV, Ry = 13.6 est la valeur du Rydberg en
eV, In = 13.6/n2 est le seuil d’ionisation en eV et RionizE10 est le taux de réaction de
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Table 7.4 – Coefficients pour la section efficace du processus (E10) inverse.
Transition 2s 2p
A0 0.20901 0.13197
A1 -0.16481 0.033285
A2 0.13873 0.21332
A3 0.73025 1.0058
A4 -0.34957 -0.83918
A5 0.00 0.29989
la réaction inverse d’ionisation : H(n`) + e− → H+ + 2e−. Ce taux de réaction se
calcule à partir de la section efficace donnée par (Janev et al., 2003) :
σioniz(n`) =
10−13
InE
[
A0 ln(E/In) +
5∑
j=1
Aj
(
1− In
E
)j]
[cm2] (7.30)
où E est l’énergie de la collision en eV, et les Aj sont donnés dans le tableau 7.4.
On observe que la recombinaison à trois corps joue un rôle négligeable dans
l’atmosphère de HD 209458b. Ceci est cohérent avec le fait de résoudre l’équation
de Boltzmann, pour laquelle on suppose que les collisions sont binaires.
3.5 Dissociation de H2 (E11 à E13)
Janev et al. (2003) rapporte que la section efficace du processus (E11) n’a pas été
mesurée, mais que de toute façon à basse énergie on s’attend à ce qu’une collision
entre un proton et une molécule d’hydrogène donne lieu à un échange de charge :
H+ + H2→ H + H2+.
Vroom et de Heer (1969) et Ajello et al. (1991) ont mesuré l’émission Lyα ré-
sultant de la dissociation de H2 par impact électronique, ce qui revient à mesurer
la section efficace de production de H(2p) puisque le quenching des atomes H(2s)
est négligeable dans les conditions expérimentales. La production de H(2s) ne se
mesure pas aussi facilement puisque la transition 2s→ 1s est une transition à deux
photons et ne correspond pas à une longueur d’onde précise. La production de H(2s)
est d’autant plus difficile à estimer que le calcul théorique ne permet pas de pré-
voir les proportions relatives de H(2s) et de H(2p) produites lors de la dissociation
(Ajello et al., 1991). Les auteurs cités plus haut ont néanmoins mesuré la produc-
tion de H(2s) en faisant passer les atomes métastables dans l’état 2p sous l’effet d’un
champ électrique et en observant l’émission Lyα résultante. Vroom et de Heer (1969)
trouvent ainsi un rapport constant de 0.5 entre la production de H(2s) et celle de
H(2p) entre 50 eV et 6 keV, et Ajello et al. (1991) évaluent plutôt ce rapport à 0.7.
J’ai adopté la valeur la plus récente. Notons que la production de H(2p) et H(2s)
due aux cascades depuis les états n > 3 est incluse dans la section efficace mesurée
avec cette technique expérimentale. La contribution des cascades à l’excitation de
H(2s) est néanmoins très faible (Ajello et al., 1991).
3.6 Cascades (E14 à E16)
La production de H(2p) résultant du processus (E14) de cascades depuis des
niveaux n > 3 lors d’impacts électroniques sur des atomes d’hydrogène dans l’état
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fondamental a été mesurée par James et al. (1997).
Il n’y a pas de données disponibles concernant les cascades dues aux collisions de
H avec des protons et des atomes neutres. Néanmoins les collisions avec ces particules
produisent déjà une excitation directe négligeable (E2 et E3), et l’on peut donc sans
hésiter négliger les processus (E15 et E16).
3.7 Photoexcitation (E17)
Comme la transition H(1s) → H(2s) est dipolaire interdite, H(2s) ne peut pas
être produit par photoexcitation de H(1s) : un atome H(1s) qui absorbe un photon
Lyα passe nécessairement dans l’état 2p. Une absorption simultanée de deux photons
est possible, et permet de faire passer l’atome de l’état 1s à l’état 2s, mais ce
processus est de plusieurs ordres de grandeur moins efficace que l’absorption à un
photon, et on peut le négliger.
Quant à la photoexcitation de H(2p), elle est suivie d’une réémission très rapide
du photon. Cette diffusion résonante des photons Lyα est modélisée par ailleurs par
le code de transfert radiatif.
On n’a donc pas besoin de tenir compte ici de la photoexcitation du niveau n = 2.
4 Détail des processus de perte de H(2`) par colli-
sions avec les particules ambiantes
4.1 Collisions superélastiques (D1 à D3)
Une collision superélastique est une collision au cours de laquelle la particule
cible perd de l’énergie.
- avec des électrons (D1)
Le taux de désexcitation par collision superélastique avec des électrons a été
calculé en utilisant le principe de l’équilibre détaillé :
RD1 =
g1s
g2`
RE1 exp
E2
kBT
, (7.31)
où g1s = 2 est le poids statistique du niveau 1s, g2s = 2 (ou g2p = 6) est celui du
niveau 2`, E2 = 10.2 eV est l’énergie du niveau 2` et RE1 est le taux de la réaction
inverse (E1), qui a été donné dans la formule 7.23.
- avec des protons (D2)
Janev et al. (2003) donnent les sections efficaces de transition entre états excités
n → n′ lors de collision avec des protons. Ce processus est négligeable aux valeurs
d’énergie qui sont en jeu.
- avec des atomes d’hydrogène (D3).
La réaction de collision superélastique sur un atome d’hydrogène est négligée au
même titre que la réaction inverse (E3) (cf paragraphe 3).
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4.2 Quenching (D4 à D8)
Voir paragraphe 3.
4.3 Ionisation (D9 à D12)
- par impact électronique (D9)
La section efficace de réaction d’ionisation de H(2s) et H(2p) par impact élec-
tronique est donnée par Janev et al. (2003). Un ajustement du taux de réaction
correspondant à l’ionisation de H(2s) est également proposé par Barklem (2007)
pour une température T entre 1000 et 20000 K :
log(RD3) = a1 + a2logT + a3(logT )2 + a4(logT )3 (7.32)
avec les coefficients suivants : a1 = −582.7, a2 = 409.9, a3 = −98.28 et a4 = 7.92.
Cet ajustement donne des valeurs proches de celles qu’on obtient en calculant di-
rectement le taux de réaction à partir de la section efficace de Janev et al. (2003),
mais je ne l’ai pas utilisé puisqu’il n’est pas disponible pour le niveau 2p.
- par impact de protons (D10)
Janev et al. (2003) donnent la section efficace d’ionisation de H(n = 2) par
collision avec des protons mais, de même que l’excitation de H par collisions avec des
protons, ce phénomène est négligeable puisque les collisions ne sont pas suffisamment
énergétiques.
- par collision avec H (D11 et D12)
La section efficace d’ionisation de H(2`) par collision avec un autre atome d’hy-
drogène dans l’état fondamental (de type D11) n’est pas disponible (Janev et al.,
2003). On n’a donc pas d’autre choix que celui de négliger ce processus. La règle de
Massey donne un argument en faveur de cette approximation : elle prédit que cette
réaction, dans laquelle 3.4 eV d’énergie cinétique doivent être convertis en énergie
interne, est peu efficace. (Néanmoins, du fait que H(n = 1) est abondant, il n’est
pas sûr que ces collisions jouent un rôle si mineur que cela...)
L’ionisation par collision avec des atomes d’hydrogène excités (D12) ne nécessite
pas de convertir de l’énergie cinétique en énergie interne, elle est donc plus efficace.
La réaction (D12) porte le nom d’ionisation Penning. L’ionisation Penning se produit
lors d’une collision entre deux particules neutres A et B, dont l’une est dans un état
excité :
A+B∗ → A+ +B + e− (7.33)
Ce type de réaction se produit lorsque l’énergie d’excitation de la particule B (10.2
eV dans notre cas où B = H(2s)) est supérieure au seuil d’ionisation de la particule
A (qui vaut 3.4 eV si A = H(2s)). Ce processus est efficace quand B∗ est métastable.
Forrey et al. (2000) donnent le taux de réaction de H(2s) +H(2s)→ H+ + H + e− :
R2sD3 = 5.6× 10−8T−1/6 [cm3 s−1 K1/6]. (7.34)
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Barklem (2007) reprend le taux de réaction correspondant à H(n = 2) + H(n = 2)
→ H(1s) + H+ + e− issu de (Linder et Hirschfelder, 1958) :
Rn=2D3 = 2.1× 10−8T−1/6 [cm3 s−1 K1/6]. (7.35)
Comme ce dernier taux ne se limite pas aux collisions entre atomes dans l’état 2s,
j’ai choisi de l’utiliser.
4.4 Collisions inélastiques (D13 à D15)
- avec des électrons (D13)
Janev et al. (2003) donnent la section efficace de transition de la réaction
H(n = 2) + e− → H(n = 3) + e− : (7.36)
σ(n = 2→ n = 3) = σ0
x∆E
(
1− 1
x
)α(
A0 ln(x) +
4∑
j=1
Aj
xj−1
)
[×10−16 cm2] (7.37)
avec σ0 = 5.984, E l’énergie de la collision en eV, ∆E = 1.89 le seuil de la
transition en eV, α = 1.3196, A0 = 38.906, A1 = 5.2373, A2 = 119.25, A3 = −595.39
et A4 = 816.71. Cela a permis de calculer le taux de réaction correspondant.
- avec des protons (D14)
Janev et al. (2003) donnent la section efficace de transition n = 2 → n = 3 par
collision avec des protons. Ce processus est négligeable aux énergies qui sont en jeu
ici.
- avec des atomes d’hydrogène (D15)
Barklem (2007) donne un ajustement du taux de réaction correspondant à H(n =
2) + H(1s)→ H(n = 3) + H(1s), sous la forme de la formule 7.32, avec les coefficients
suivants : a1 = −341.5, a2 = 233.9, a3 = −55.46 et a4 = 4.388.
4.5 Attachement électronique (D16)
L’attachement d’un électron sur un atome d’hydrogène est un processus radiatif.
Ce phénomène n’a été étudié que pour des atomes dans l’état fondamental (Janev
et al., 2003)... mais pas pour H(2`). Il n’est donc malheureusement pas possible
d’inclure ce processus dans notre modèle, et on ne peut même pas estimer son
importance. En ce qui concerne l’attachement sur H(n = 1), il a une section efficace
relativement faible, qui atteint son maximum d’environ 10−18 cm2 pour une énergie
de collision égale à l’énergie d’attachement électronique sur H(1s), soit 0.754 eV.
4.6 Formation de H+2 (D17)
L’association de deux atomes d’hydrogène pour former du dihydrogène est en
compétition avec l’ionisation de Penning. La molécule qui se forme est dans un état
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doublement excité et s’autoionise, formant H2+. Ce processus a été étudié expéri-
mentalement par Brouillard et Urbain (2002). Un ajustement de la section efficace
correspondant à H(1s) + H(n`)→ H+2 (v) + e−, avec n > 2, est donnée par Janev
et al. (2003) :
σD15(ns) =

2.96× 10−19n4/E [cm2] pour E 6 0.1
2.96× 10−18n4 [ cm2] pour 0.1 6 E 6 1.0
2.96× 10−18n4/E0.4n [ cm2] pour 1.0 6 E
(7.38)
où E est l’énergie de la collision dans le référentiel du centre de masse en eV. Il s’avère
que cet ajustement ne correspond pas bien aux sections efficaces expérimentales de
Brouillard et Urbain (2002), à basse énergie, si bien que je ne l’ai pas utilisé, j’ai
fait une interpolation des données expérimentales.
4.7 Absorption d’un photon (D18)
Un atome dans l’état 2` peut passer dans un état n′ > 3 en absorbant un photon
d’une raie de Balmer de l’hydrogène. Les raies de Balmer sont en absorption dans
le spectre du soleil, elles sont émises dans la chromosphère ?. n′ = 3 correspond
à la raie rouge Balmer α (ou Hα) à 6582.8 Å, n′ = 4 correspond à Hβ à 4861.3 Å,
n′ = 5 correspond à Hγ à 4340.5 Å, etc.
Coefficients d’Einstein pour l’absorption.
Le nombre de transitions entre un état bas (noté (d)) et un état haut (noté (u))
se produisant dans un système comprenant Nd atomes dans l’état (d) est, par unité
de temps : ∣∣∣∣(dNddt
)
abs
∣∣∣∣ = NdBd→uρ, (7.39)
où Bd→u est le coefficient d’Einstein pour l’absorption et ρ la densité volumique et
spectrale d’énergie portée par les photons susceptibles de provoquer la transition.
Bd→u s’exprime en fonction du coefficient d’Einstein d’émission spontanée de la
transition, Au→d. Hilborn (2002) met en garde contre le fait qu’il apparaît dans la
littérature différentes expressions donnant Bd→u en fonction de Au→d. Si on note
respectivement λ, ω et f la longueur d’onde, la pulsation et la fréquence de la
transition, on trouve par exemple :

Bd→u =
gu
gd
pi2c3
~ω3
Au→d (7.40)
Bd→u =
gu
gd
c3
8pihf 3
Au→d (7.41)
Bd→u =
gu
gd
λ5
8pihc
Au→d, etc... (7.42)
Ces expressions ne sont pas équivalentes : si par exemple on remplace ω par 2pic/λ
dans l’équation 7.40, on trouve
Bd→u =
gu
gd
λ3
8pi~
Au→d, (7.43)
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qui n’est par équivalent à l’équation 7.42. Cette difficulté s’explique par le fait que la
densité volumique et spectrale d’énergie peut avoir différentes dimensions, en fonc-
tion de l’unité dans laquelle on l’exprime : J.m−3.(rad/s)−1, J.m−3.nm−1, etc. La
dimension du coefficient d’Einstein doit être adaptée à celle de la densité d’énergie
pour que le produit Bd→uρ s’exprime en s−1. Ainsi il est plus prudent de noter expli-
citement la grandeur spectrale dont dépend ρ : ρω s’exprimera en J.m−3.(rad/s)−1,
ρλ en J.m−3.nm−1 (ou W.m−3.Å−1 ou encore W.m−4), etc. Einstein a relié ρω et
Bωd→u par la formule suivante :
Bωd→u =
gu
gd
pi2c3
~ω3
Au→d. (7.44)
Calculons Bλd→u. Le nombre de transitions par seconde étant :∣∣∣∣(dNddt
)
abs
∣∣∣∣ = NdBωd→uρω = NdBλd→uρλ, (7.45)
on obtient
Bλd→u = B
ω
d→u
ρω
ρλ
=
gu
gd
pi2c3
~ω3
Au→d
ρω
ρλ
(7.46)
Le passage d’une grandeur spectrale à l’autre s’effectue en conservant l’énergie portée
par les photons dans un intervalle spectral infinitésimal centré sur la transition :
ρωdω = ρλdλ [en J.m−3] et dλ =
λ2
2pic
dω entrainent ρω =
λ2
2pic
ρλ. Ainsi,
Bλd→u =
gu
gd
λ2
2pic
pi2c3
~ω3
Au→d
=
gu
gd
λ2
2pic
pi2c3
~(2pic/λ)3
Au→d
=
gu
gd
λ5
16pi2~c
Au→d
=
gu
gd
λ5
8pihc
Au→d
(7.47)
De même, on obtient
Bfd→u =
gu
gd
c3
8pihf 3
Au→d. (7.48)
Les différentes valeurs possibles de Bd→u expliquent pourquoi on ne trouve pas
ce coefficient dans les bases de données. Seule la valeur de Au→d est tabulée.
Intensité des raies de Balmer de l’étoile.
Comme l’étoile HD 209458 a un type spectral GOV très proche de celui du soleil
(G2V), j’ai utilisé des données solaires pour simuler son spectre. L’intensité des raies
de Balmer du soleil peut s’estimer en utilisant les mesures dans le visible disponibles
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dans la base de données solaires Bass2000 5 (Delbouille et al., 1973), qui donnent l’in-
tensité des raies relativement au continuum, et les données de l’instrument SORCE 6
(Harder et al., 2005a,b), qui permettent d’estimer le continuum. On obtient ainsi une
irradiance spectrale iλ (exprimée en W.m−2.nm−1) à une UA de l’étoile, à laquelle
il suffit d’appliquer un facteur correctif en 1/r2 pour tenir compte de la distance
entre la planète et l’étoile. Puis on relie la densité volumique et spectrale d’énergie
à l’irradiance spectrale par :
ρλ =
iλ
c
. (7.49)
Coefficient d’Einstein pour les transitions 2`→ n`′.
Les règles de sélection imposent ∆` = ±1 pour les transitions dipolaires. Par
conséquent, s’il absorbe un photon d’une raie de Balmer, un atome d’hydrogène
dans l’état 2s passe dans un état np, avec n > 3. Un atome dans l’état 2p peut
passer dans l’état ns ou nd. En plus de dépendre des nombres quantiques princi-
paux et du moment cinétique orbital, les coefficients d’Einstein dépendent également
des nombres quantiques de moment cinétiques total J : on notera Bλ2`Jd→n`′Ju le co-
efficient correspondant à la transition 2`Jd → n`′Ju . Celui-ci s’obtient à partir du
coefficient d’Einstein d’émission spontanée Aλ2`Jd→n`′Ju disponible par exemple dans
la base de données NIST 7 (Ralchenko et al., 2010), en utilisant l’équation 7.47 et
en se souvenant que la dégénérescence du niveau n`J est : gJ = 2J + 1. En sommant
les taux des transitions 2`Jd → n`′Ju et en tenant compte de la dégénérescence res-
pective de chacun des niveaux on obtient le coefficient d’Einstein correspondant à
la transition 2`→ n`′, noté Bλ2`→n`′ :
Bλ2`→n`′ =
∑
d
[
gJd
(∑
u
Bλ2`Jd→n`′Ju
)]
∑
d
gJd
, (7.50)
où la sommation s’effectue sur les niveaux bas désignés par la lettre d et les niveaux
hautes désignés par la lettre u. Les coefficients d’Einstein d’absorption ainsi calculés
pour les transitions 2`→ n`′ sont donnés dans le tableau 7.5.
Le nombre de transitions induites sur des atomes dans l’état 2s par les photons
de la raie de Balmer de longueur d’onde λn est alors (par unité de volume et de
temps) : ∣∣∣∣(dn2sdt
)
abs
∣∣∣∣
n
= n2sB
λ
2s→np
iλ
c
(7.51)
où
iλ(λn)
c
est l’irradiance spectrale de la raie. Pour les atomes dans l’état 2p cela
donne : ∣∣∣∣(dn2pdt
)
abs
∣∣∣∣
n
= n2p
(
Bλ2p→ns +B
λ
2p→nd
) iλ
c
, (7.52)
5. Bass2000 contient des données solaires de l’infrarouge à l’UV :
http ://bass2000.obspm.fr/solar/spect.php
6. Les données de SORCE sont disponibles sur :
http ://lasp.colorado.edu/sorce/data/dataproductsummary.htm
7. NIST est accessible sur : http ://www.nist.gov/pml/data/asd.cfm
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Table 7.5 – Coefficients pour l’absorption des raies de Balmer.
Raie λ Transition Jd Ju Au→d Bλ2`→n`′
(Å) 2`− n`′ (s−1) (J−1.s−1.m4)
Hα 6562.8
2s− 3p 1/2 1/2 2.2449× 10
7
1.741/2 3/2 2.2448× 107
2p− 3s 1/2 1/2 1.1046× 10
6
0.05133/2 1/2 4.2097× 106
2p− 3d
1/2 3/2 5.3877× 107
2.633/2 3/2 1.0775× 107
3/2 5/2 6.4651× 107
Hβ 4861.3
2s− 4p 1/2 1/2 9.6683× 10
6
0.1571/2 3/2 9.6680× 106
2p− 4s 1/2 1/2 8.5941× 10
5
0.004673/2 1/2 1.7190× 106
2p− 4d
1/2 3/2 1.7188× 107
0.1873/2 3/2 3.4375× 106
3/2 5/2 2.0625× 107
Hγ 4340.5
2s− 5p 1/2 1/2 4.9484× 10
6
0.04581/2 3/2 4.9483× 106
2p− 5s 1/2 1/2 4.2955× 10
5
0.001323/2 1/2 8.5980× 105
2p− 5d
1/2 3/2 7.8548× 106
0.04843/2 3/2 1.5709× 106
3/2 5/2 9.4254× 106
Absorption des raies de Balmer de l’étoile.
On a tenu compte de seulement trois raies de Balmer : α, β et γ car les transitions
induites par les autres raies de la série jouent un rôle de plus en plus faible. En
effet le coefficient d’Einstein d’absorption et la densité spectrale d’énergie émise par
l’étoile diminuent tous deux quand l’ordre de la raie augmente, si bien que les taux
de photoabsorption diminuent. Pour augmenter la précision du modèle on pourrait
inclure les raies suivantes mais cela n’est pas justifié pas dans le contexte d’un Jupiter
chaud où, on ne peut pas espérer calculer quelque chose de plus précis qu’un ordre
de grandeur.
Aux températures qui interviennent ici, le profil des raies d’absorption est déter-
miné principalement par l’effet Doppler lié au mouvement d’agitation thermique des
particules 8. Si on néglige la turbulence, il peut être modélisé par une gaussienne, de
largeur à mi-hauteur ∆λFWHM (ou ∆fFWHM) telle que :
∆λFWHM
λ
=
∆fFWHM
f
=
√
8kBT ln 2
mc2
, où m est la masse des particules
= 7.134× 10−7
√
T , avec T exprimée en K.
(7.53)
Comme on n’a pas besoin de résoudre le profil des raies d’absorption, on suppose
que celles-ci sont rectangulaires, de largeur ∆λFWHM . Le nombre de photons appar-
8. A plus basse température, le profil lorentzien lié à la largeur naturelle des raies intervient
également et il faut considérer un profil de Voigt, qui est la convolution d’une gaussienne et d’une
lorentzienne.
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tenant à une raie dans l’intervalle spectral
[
λn − ∆λFWHM
2
;λn +
∆λFWHM
2
]
qui
sont absorbés par unité de volume et de temps vaut :
dnphot
dt
=
∣∣∣∣(dn2sdt
)
abs
∣∣∣∣
n
+
∣∣∣∣(dn2pdt
)
abs
∣∣∣∣
n
. (7.54)
Intéressons-nous à un groupe de photons de longueur d’onde appartenant à[
λn − ∆λFWHM
2
;λn +
∆λFWHM
2
]
qui se trouvent dans un élément de volume d3V
à l’altitude z à l’instant t et qui se propagent vers le bas. Soit Nphot(z) leur nombre.
A l’instant t+dt, ceux qui n’ont pas été absorbés se retrouvent dans un volume d3V
situé à l’altitude z − dz, avec dz = cdt. Leur nombre est :
Nphot(z − dz) = Nphot(z)−
[∣∣∣∣(dn2sdt
)
abs
∣∣∣∣
n
+
∣∣∣∣(dn2pdt
)
abs
∣∣∣∣
n
]
d3V dt.
= Nphot(z)−
[
n2sB
λ
2s→np + n2p
(
Bλ2p→ns +B
λ
2p→nd
)] iλ
c
d3V dt
(7.55)
Ceci correspond à une variation de la densité volumique de photons :
dnphot =
Nphot(z − dz)
d3V
− Nphot(z)
d3V
=
Nphot(z − dz)−Nphot(z)
d3V
(7.56)
et à une variation de leur densité volumique et spectrale d’énergie :
dρλ(λ) =
1
∆λFWHM
hc
λn
dnphot. (7.57)
sur toute la largeur de la raie (λ ∈
[
λn − ∆λFWHM
2
;λn +
∆λFWHM
2
]
). La variation
par unité de longueur de l’irradiance spectrale du faisceau dans cet intervalle spectral
est ainsi :
diλ
dz
(λ) =
diλ
cdt
=
d(cρλ)
cdt
= − h
λn∆λFWHM
[
n2sB
λ
2s→np + n2p
(
Bλ2p→ns +B
λ
2p→nd
)]
iλ(λ).
(7.58)
On reconnaît une équation de transfert radiatif
diλ
dz
= −κiλ (7.59)
faisant apparaître un coefficient d’extinction κ (qui s’exprime en m−1) :
κ =
∑
`,`′
n2`σ2`→n`′ . (7.60)
Il n’apparaît pas de terme source dans cette équation de transfert radiatif car on
néglige l’émission des raies de Balmer par l’atmosphère de la planète. κ s’écrit en
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fonction des sections efficaces d’absorption σ2`→n`′ correspondant à chacune des tran-
sitions 2`→ n`′ :
σ2`→n`′ =
hBλ2`→n`′
λn∆λFWHM
. (7.61)
L’irradiance suit donc une loi de Beer-Lambert :
iλ(λ, z) = iλ(λ, zmax)e
−τ(z) (7.62)
avec l’épaisseur optique τ(z) définie par :
τ(z) =
∫ zmax
z
κdz =
∫ zmax
z
∑
`,`′
n2`σ2`→n`′dz. (7.63)
L’épaisseur optique de l’atmosphère est présentée sur la figure 7.8. Comme τ  1,
e−τ(z) ≈ 1 − τ(z), et la valeur de τ(z) est une très bonne estimation de la fraction
du flux absorbée par la colonne d’atmosphère située au-dessus de l’altitude z.
Si le rayonnement stellaire n’est pas incident selon la verticale locale, il faut tenir
compte du fait que la longueur ds du trajet optique dans la couche d’atmosphère
située entre les altitudes z et z + dz n’est plus égale à dz, mais lui est supérieure.
Dans le cas d’une modélisation plan-parallèle, on a ds = dz/ cos(χ), où χ est l’angle
stellaire zénithal. Néanmoins cette correction n’est pas réaliste dans le cas des grands
angles stellaires zénithaux, le facteur correctif 1/ cos(χ) diverge quand χ → 90˚.
On a par exemple 1/ cos(80˚) = 58. Cela amène à surestimer l’épaisseur (optique)
de l’atmosphère traversée. Il est possible de remédier à cela en tenant compte du
caractère sphérique de l’atmosphère (voir annexe E).
4.8 Emission d’un photon (D19)
Emission spontanée.
Les coefficients d’Einstein d’émission spontanée de l’hydrogène atomique se trouvent
dans la base de données NIST (Ralchenko et al., 2010).
Emission stimulée.
L’émission stimulée est ici négligeable. Elle correspond à l’émission de photons
lors de transitions u → d stimulées par le rayonnement de même longueur d’onde.
Le nombre de photons émis de manière stimulée dans un système comprenant Nu
atomes dans l’état u est, par unité de temps :∣∣∣∣(dNudt
)
abs
∣∣∣∣ = NuBλu→dρλ, (7.64)
où Bλu→d est le coefficient d’Einstein d’émission stimulée de la transition u → d et
ρ est encore la densité volumique et spectrale d’énergie portée par les photons qui
induisent la transition. Comme dans le cas de l’absorption, l’unité de ρ joue un rôle
dans la définition de Bu→d si bien qu’on continue à préciser cela avec un indice. Le
coefficient d’Einstein d’émission stimulée est relié à celui d’émission spontanée par :
Bλu→d =
λ5
8pihc
Au→d (7.65)
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Figure 7.8 – Epaisseur optique de la colonne d’atmosphère située au-dessus de
l’altitude z pour les raies de Balmer α, β et γ. τ est calculée pour un faisceau de
photons pénétrant dans l’atmosphère selon la verticale. Si l’angle solaire zénithal χ
est non nul, l’épaisseur optique doit être multipliée par un facteur géométrique par
rapport à ce qui est présenté ici.
et à celui d’absorption par :
guBu→d = gdBd→u. (7.66)
(voir par exemple Hilborn (2002)). La relation 7.66 est valable quelle que soit la
grandeur spectrale dont dépendent B et ρ si bien qu’on peut omettre l’indice. Cette
relation montre que le coefficient d’émission stimulée est du même ordre de grandeur
que le celui d’absorption. Dans un gaz, le rapport entre le nombre de photons d’une
transition donnée qui sont émis de manière stimulée et ceux qui sont absorbés est
donc :
Nstim
Nabs
=
NuBu→d
NdBd→u
=
gdNu
duNd
. (7.67)
Comme Nu  Nd pour les niveaux électroniques de l’hydrogène, l’émission stimulée
peut être négligée sans problème. Dans le cas contraire, il faudrait diminuer le coef-
ficient d’absorption pour tenir compte des photons émis de manière stimulée. Ainsi
dans un cas général on aurait :
κ(λ) =
∑
`,`′
h
λn
(n2`B
λ
2`→n`′φ(λ)− nn`′Bλn`′→2`ψ(λ)), (7.68)
où φ(λ) est le profil d’absorption des raies et ψ(λ) celui d’émission 9.
9. Les profils d’absorption et d’émission diffèrent à cause de la redistribution en fréquence qui
s’opère lorsque les photons sont diffusés (Lupu et al., 2011).
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5 Résultat : émission thermique de l’atmosphère
Le taux d’émission de photons Lyα calculé au point substellaire est présenté sur
la figure 7.9. Les sources d’excitation de H(2p) qui ont été prises en compte sont les
collisions décrites dans le modèle hors ETL ainsi que les collisions de H, H+ et H2
avec les photoélectrons (et les électrons secondaires qui découlent de la dégradation
en énergie des photoélectrons) et la photodissociation de H2. L’excitation due aux
photo-électrons domine au-dessus de 170 000 km. Mais la majorité des photons
sont émis en-dessous de cette altitude. Ils résultent de l’excitation de H par les
collisions décrites dans le modèle hors ETL. La photodissociation de H2 peut être
complètement négligée.
Le détail des différents processus de collision avec les électrons suprathermiques
est visible sur la figure 7.10. L’excitation de H(1s) par impact électronique do-
mine les autres processus. La production de H(2p) suite à la dissociation de H2 par
collision avec des photo-électrons n’est significative qu’en-dessous de 9000 km. La
recombinaison des protons est un processus qui n’est efficace qu’à faible énergie,
elle se produit donc peu avec des électrons suprathermiques. Cependant, lors de
leur transport dans l’atmosphère, les électrons suprathermiques perdent de l’énergie
et certains d’entre eux peuvent se retrouver avec des énergies comparables à celles
des électrons thermiques. Ils ne sont donc plus réellement suprathermiques et leurs
collisions ne doivent pas être incluses dans la catégorie "suprathermique". Ainsi à
certaines altitudes, il se peut qu’il existe une certaine énergie Ecross pour laquelle
le flux spectral d’électrons suprathermiques Φsupra(Ecross) soit égal au flux spec-
tral ambiant d’électrons thermiques Φth(Ecross). Seules les collisions des électrons
suprathermiques ayant une énergie supérieure à Ecross sont incluses dans le calcul
de TRANS*. Au point substellaire, on a par exemple Ecross = 13.4 eV à 100 000
km d’altitude, et Ecross = 5.3 eV à 700 000 km d’altitude. La section efficace de
recombinaison des protons étant très faible au-delà de ces énergies (voir figure 5.4),
cela explique que cette réaction soit peu importante.
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(a) Profil entre 0 et 1.4 × 106 km d’altitude. La zone délimitée par les
pointillés est agrandie ci-dessous.
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(b) Zoom entre 0 et 50 000 km d’altitude.
Figure 7.9 – Taux d’émission de photons calculé au point substellaire. L’émission
"thermique" est présentée en rouge, celle due aux électrons suprathermiques est en
vert, celle due à la phootdissociation de H2 est en rose. La somme des trois est en noir.
La courbe intitulée "Black (1981)" correspond au taux d’émission de photons Lyα dû
aux collisions entre les atomes d’hydrogène et les électrons thermalisés calculé avec la
formule de Black (1981) (voir la discussion à ce sujet au paragraphe 2).
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(a) Profil entre 0 et 1.4× 106 km d’altitude. La zone délimitée par les pointillés est agrandie ci-dessous.
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Figure 7.10 – Détail des taux d’émission de photons Lyα dus aux différents proces-
sus mettant en jeu les électrons suprathermiques (photoélectrons et électrons secon-
daires). Les processus de quenching de H(2s) vers H(2p) sont indiqués en gras.
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Chapitre 8
Emission non aurorale de HD
209458b
1 Intensité de la raie
Nous pouvons maintenant calculer le taux d’émission de photons Lyα par les
processus d’excitation thermiques et de photoexcitation. En insérant ces sources
internes dans le code de transfert radiatif, et en tenant compte de la diffusion de la
raie stellaire, qui intervient à travers le terme de source externe du transfert radiatif,
nous obtenons le profil et l’intensité de la raie Lyα qui émerge de l’atmosphère.
Comme on l’a vu plus haut, la proximité de type spectral entre HD 209458 et le
soleil justifie que l’on utilise des données solaires lors des calculs de photoexcitation
sur HD 209458b. La partie EUV est la plus variable du spectre solaire, le flux intégré
entre 50 et 575 Å varie d’un facteur 3.5 entre des périodes de faible et forte activité
solaire, et certaines raies voient leur intensité varier de plusieurs ordres de gran-
deur Tobiska (1993). Puisque nous nous intéressons à la détectabilité des émissions
planétaires, il paraît judicieux de calculer la valeur minimale du contraste plutôt que
sa valeur maximale. J’ai donc choisi d’utiliser un spectre solaire EUV correspondant
à une faible activité solaire (F10.7 = 80) pour calculer les taux d’excitation. Pour
le choix de la raie Lyα stellaire, qui constitue la source externe du code de trans-
fert radiatif, plusieurs possibilités sont envisageables : utiliser les profils proposés
pour HD 209458 par Vidal-Madjar et al. (2003) (où l’intensité de la raie stellaire
est Is = 9.6 × 1019 W/sr) ou Wood et al. (2005) (avec Is = 3.1 × 1020 W/sr), ou
encore un profil solaire. Afin de conserver une cohérence avec le spectre EUV em-
ployé pour calculer la photoexcitation, je me suis basée sur la raie Lyα solaire, avec
Is = 1.3× 1020 W/sr (ce qui correspond au flux de 3.62× 1011 ph cm−2 s−1 mesuré
par le satellite SOHO à 1 UA du soleil pour F10.7 = 80 (Lemaire et al., 2002)).
J’ai utilisé le profil proposé par Gladstone (1988) pour modéliser la raie solaire. Ce
profil est composé de deux gaussiennes qui ont une largeur à mi-hauteur de 0.360 Å
et dont les centres sont séparés de 0.219 Å (voir figure 8.1).
J’ai effectué les calculs à la quadrature. Seule la moitié du côté jour de la planète
est alors orientée vers nous, la surface éclairée que nous voyons est donc plus faible
que lorsque la planète est proche de l’éclipse secondaire, où nous voyons tout le
disque illuminé. Cependant lorsque la planète est proche de l’anti transit, le décalage
Doppler lié à son mouvement orbital est nul. Par conséquent son émission Lyα
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Figure 8.1 – Raie Lyα solaire proposée par Gladstone (1988) ramenée à une distance
de 0.047 UA La longueur d’onde est repérée par rapport au centre de la raie.
est fortement absorbée par l’hydrogène atomique interstellaire, voire totalement.
En revanche, à la quadrature le décalage Doppler lié au mouvement orbital de la
planète est maximum (0.6 Å pour la raie Lyα), ce qui limite l’absorption du milieu
interstellaire. Par ailleurs le décalage Doppler fait passer la raie planétaire dans une
aile de la raie stellaire, ce qui facilite une éventuelle détection de les photons issus
de la planète.
1.1 Intégration sur la surface de la planète
Nos codes sont unidimensionnels et en géométrie plan-parallèle. Je les ai donc
faits tourner plusieurs fois afin de calculer l’émission qui émerge de l’atmosphère en
plusieurs points. Les deux hémisphères étant symétriques, il suffit de faire les calculs
uniquement dans l’hémisphère nord. Ma grille de discrétisation spatiale est représen-
tée sur la figure 8.2. J’ai calculé l’intensité émise dans la direction d’un observateur
terrestre en chacun de ses 186 points (dans un demi-hémisphère). Cela correspond
à 18 lignes de visée qui coupent le disque de la planète et 168 qui traversent l’atmo-
sphère sans couper le disque. Pour les points situés dans l’ombre du disque, la source
externe a été mise à zéro. De même que pour intégrer sur les ovales auroraux, j’ai
ensuite sommé la contribution de chaque élément de surface apparente pour calculer
l’intensité totale qui émerge de l’atmosphère dans notre direction.
L’émission obtenue pour les lignes de visée n˚ 1 et 29 est présentée sur la figure 8.3.
Pour la ligne n˚ 1, qui coupe le disque, on constate que la raie est large et fortement
creusée en son centre, ce qui est la signature d’une forte densité colonne d’hydrogène
le long du trajet des photons. Ses deux pics sont éloignés de 0.36 Å et les ailes de
la raie s’étendent jusqu’à 0.6 Å de part et d’autre du centre de la raie. La raie n˚ 29
est typique d’une raie qui ne coupe pas le disque, elle est beaucoup plus étroite et
moins inversée en son centre : les photons ont subi une plus faible redistribution en
fréquence. Le rapport entre l’intensité au niveau des pics et au niveau du centre,
Imax/Icoeur, est de 2.6, alors qu’il valait 5.0 pour la raie n˚ 1. Les deux pics sont
éloignés de 0.22 Å et la largeur à mi-hauteur vaut 0.26 Å.
En sommant les contributions de chacune des lignes de visée, j’obtiens une in-
tensité Ip = 4.2 × 1017 W/sr, et le rapport entre les intensités de la planète et de
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Figure 8.2 – Grille adoptée pour la discrétisation des lignes de visée. L’échelle n’est
pas respectée. La grille est représentée sur 1/4 du disque seulement, mais en réalité
elle couvre de manière similaire le reste de la planète et de l’atmosphère. L’observateur
est dans la direction ~uX . 9 lignes de visée pointent vers les points A à I, situés sur
le disque de la planète. 96 autres lignes de visée traversent uniquement l’atmosphère.
Elles coupent le plan (O, ~uY , ~uZ) (où O désignerait le centre de la planète) sur 4 droites
définies par des angles polaires θ = 0, 30, 60 et 90˚ . Les points qu’elles coupent sur ces
droites sont indexés de 1 à 24. Sur chacune de ces droites, le point numéro 1 est situé
à une altitude de 2500 km, les points 1 à 10 sont espacés de 5000 km, le point 11 est
à l’altitude de 75 000 km, le point 12 à l’altitude de 150 000 km, et les points 12 à 24
sont espacés de 100 000 km.
1. INTENSITÉ DE LA RAIE 161
CHAPITRE 8. EMISSION NON AURORALE DE HD 209458B
 0
 1
 2
 3
 4
 5
 6
 7
−0.8 −0.6 −0.4 −0.2  0  0.2  0.4  0.6  0.8
In
te
ns
ité
  (1
01
3  
ph
ot
on
s 
cm
−
2  
s−
1  
sr
−
1  
Å 
−
1 )
Longueur d’onde (Å)
ligne 1
ligne 29
Figure 8.3 – Raies obtenues pour les lignes de visée n˚ 1 et 29. La ligne n˚ 1 pointe
sur le point de latitude 9.6˚ et d’angle φ = 9.6˚ . La ligne 29 passe par le point situé à
une altitude de 950 000 km à la verticale du point substellaire.
l’étoile vaut :
R =
Ip
Is
= 3.2× 10−3 (8.1)
Le profil de raie correspondant est présenté sur la figure 8.4. On voit qu’il est dominé
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Figure 8.4 – Profil de la raie Lyα émise par le disque de la planète à la quadrature.
La longueur d’onde est repérée par rapport au centre de la raie.
par la contribution des raies qui ne coupent pas le disque : sa largeur à mi-hauteur
vaut 0.22 Å, ses pics sont éloignés de 0.15 Å et son coeur est peu creusé (Imax/Icoeur =
1.23). Cela s’explique par le fait que l’atmosphère a une surface apparente bien
plus grande que le disque de la planète, et que l’émission y décroît lentement avec
l’altitude.
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1.2 Absorption par le milieu interstellaire
Le rapport R ne correspond pas au contraste entre les raies telles qu’on pourrait
les voir au niveau de la Terre si on disposait d’instruments suffisamment puissants.
Sur une distance de 47 pc, le milieu interstellaire absorbe fortement le rayonne-
ment Lyα qui le traverse. Dans le référentiel qui lui est lié, l’hydrogène atomique
interstellaire absorbe autour de λH-Lyα = 1215.67 Å, et le deutérium autour de
λD-Lyα = 1215.34 Å. Ceci joue en faveur du contraste entre les raies planétaire et
stellaire qui arrivent au niveau de la terre. On s’attend à ce que, à la quadrature, la
raie planétaire décalée de 0.6 Å soit moins atténuée que la raie stellaire.
2 Implications sur le modèle d’atmosphère
La raie Lyα a un rôle important dans le bilan énergétique de l’atmosphère.
Ses photons permettent à l’atmosphère d’évacuer de l’énergie. Jusqu’à présent, ce
terme de refroidissement n’était pas inclus dans le bilan thermique du modèle de
Koskinen et Harris. Les processus pris en compte dans le bilan étaient l’advection et
la conduction de la chaleur, le chauffage par le rayonnement stellaire, l’expansion et
la contraction adiabatiques de l’atmosphère, ainsi que le chauffage dû aux forces de
viscosité. Tommi Koskinen a vu une opportunité d’améliorer le modèle en incluant
le refroidissement Lyα.
Ce refroidissement était en revanche inclus dans le bilan thermique de l’atmo-
sphère de HD 209458b effectué par Murray-Clay et al. (2009), dans le but de calculer
le taux d’échappement atmosphérique. Dans ce bilan, le terme de chauffage est lié
à la photoionisation : les auteurs supposent que les photoélectrons déposent leur
énergie localement (et la production de photoélectrons est calculée en supposant
que toute l’énergie du spectre EUV de l’étoile est portée par des photons de 20
eV, ce qui est une approximation très grossière...). Leur terme de refroidissement
inclut l’ionisation collisionnelle des particules, la recombinaison radiative, l’émission
de Bremstrahlung des électrons libres, la conduction thermique, et l’émission Lyα
(mais pas l’émission infrarouge de H+3 , qui dominait le refroidissement chez Koskinen
et al. (2007)). Ils arrivent à la conclusion que l’émission Lyα est la principale voie
par laquelle l’atmosphère évacue son énergie. Le terme de refroidissement Lyα est
décrit à l’aide d’un terme tiré de Black (1981), mais dont la validité est douteuse
dans le cas de HD 209458b :
Λ = −7.5× 10−19nH+nHe−118348/T [K] erg cm−3 s−1, (8.2)
où nH+ est la densité de protons et nH celle d’atomes d’hydrogène. Cette formule est
un ajustement réalisé par Black (1981) de valeurs données par Dalgarno et McCray
(1972). Les calculs de Dalgarno et McCray (1972) concernent le gaz optiquement fin
des régions HI. Cette formule suppose en effet que tous les photons Lyα s’échappent
de l’atmosphère. Les valeurs utilisées par Dalgarno et McCray (1972) sont issues
d’une modélisation des plasmas H-He à faible densité, pour des températures de
104 à 106 K, et dans le cas où le plasma n’est pas baigné par un rayonnement
venant de son voisinage Gould et Thakur (1970). On voit déjà que ces deux dernières
hypothèses sont mises à mal dans le cas de HD 209458b. Le modèle de Gould et
Thakur (1970) tient compte des mêmes processus de refroidissement que Murray-
Clay et al. (2009). En supposant que le gaz est à l’équilibre, les auteurs calculent
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Table 8.1 – Taux de production de photons Lyα au point substellaire, sommé sur
la colonne d’atmosphère, en ph cm−2 s−1.
Collisions du modèle hors ETL 1.33× 1013  total : 1.98× 1013Collisions avec les électrons suprathermiques 6.3× 1012Dissociation de H2 1.6× 1011
Formule de Black (1981) 2.8× 1013
le taux d’émission de photons Lyα lié aux processus de collisions thermiques entre
particules. Ce taux serait donc à comparer avec le taux que j’ai calculé au paragraphe
5. La comparaison est effectuée sur la figure 7.9. On constate que la formule de Black
(1981) donne un résultat relativement proche du taux que j’ai obtenu avec mon
modèle de collisions hors ETL pour les altitudes inférieures à 400 000 km (d’autant
plus que l’échelle logarithmique atténue les différences !), mais plus haut il sous-
estime l’émission de photons. Par ailleurs l’excitation de H(2p) par collision avec
les électrons suprathermiques est complètement négligée dans le modèle de Murray-
Clay et al. (2009), alors qu’au point substellaire elle produit moitié autant de photons
que les collisions thermiques entre particules atmosphériques : le tableau 8.1 donne
les taux d’émission de photons des différents processus illustrés sur la figure 7.9,
sommés sur la colonne d’atmosphère. Notons par ailleurs que comme l’atmosphère
est optiquement épaisse pour la raie Lyα, un calcul de transfert radiatif est nécessaire
pour passer de ces taux d’émission de photons au nombre de photons qui sortent de
l’atmosphère.
A la demande de Tommi Koskinen, j’ai donc évalué la perte d’énergie de l’at-
mosphère due à son émission Lyα, afin que celle-ci puisse être insérée dans le bilan
thermique de l’atmosphère. Pour cela j’ai calculé l’émission de photons sur toute la
surface de l’atmosphère, dans tous les angles solides possibles, sous l’effet des sources
internes, en utilisant TRANS-Jupiter-chaud, le code d’émission thermique et le code
de transfert radiatif
Calcul du nombre de photons Lyα total émergeant de l’atmosphère
Pour obtenir le nombre de photons qui sortent de l’atmosphère dans toutes les di-
rections, j’ai construit une nouvelle grille spatiale, sur laquelle j’ai calculé les sources
internes dues aux électrons suprathermiques et à l’émission thermique, et ai réalisé
le transfert radiatif correspondant. Le problème a une symétrie cylindrique autour
de l’axe planète-étoile : l’émission est la même sur des anneaux centrés autour de cet
axe. Il suffit donc de faire le calcul en des points situés sur un même méridien de la
planète, puis d’ajouter les contribution des anneaux correspondant à chacun de ces
points. Ma grille comporte 19 points Pi situés au sommet de l’atmosphère espacés
les uns des autres de 10˚ d’angle polaire (voir figure 8.5). En chacun de ces points j’ai
calculé l’intensité qui émerge dans 200 directions différentes et ai sommé la contri-
bution des 200 angles solides correspondants 1, qui décrivent un demi-espace 2. Le
1. Pour un nombre de points n supérieur à 200, le résultat converge vers une valeur indépendante
de n.
2. Comme il n’y a pas ici de source externe dans le transfert radiatif, la géométrie se simplifie,
là encore on peut se ramener à des anneaux. En un point donné de la surface de l’atmosphère,
l’intensité qui émerge dans la direction d’un vecteur ~u ne dépend que de l’angle entre ~u et la
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Figure 8.5 – Points Pi où le le flux de photons sortant de l’atmosphère est calculé.
Ces points sont situés dans le plan (O,~Y , ~Z), où O désignerait le centre de la planète.
L’observateur est dans la direction ~uX et l’étoile dans la direction ~uY . Le point P0 est
le point substellaire.
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Table 8.2 – Comparaison du nombre de photons qui sortent de l’atmosphère ("Irra-
diance", 1ere colonne) et du nombre de photons produits dans la colonne d’atmosphère,
calculé avec mon modèle (2eme colonne) et avec la formule de (Black, 1981) (3eme co-
lonne). Ces nombres sont donnés en photons cm−2 s−1.
Point Irradiance Production (Black, 1981)
P0 2.17× 1012 1.98× 1013 2.84× 1013
P1 2.15× 1012 1.92× 1013 2.84× 1013
P2 2.12× 1012 1.84× 1013 2.84× 1013
P3 2.06× 1012 1.75× 1013 2.84× 1013
P4 1.98× 1012 1.64× 1013 2.84× 1013
P5 1.90× 1012 1.52× 1013 2.84× 1013
P6 1.82× 1012 1.40× 1013 2.84× 1013
P7 1.74× 1012 1.29× 1013 2.84× 1013
P8 1.70× 1012 1.21× 1013 2.84× 1013
P9 1.64× 1012 1.16× 1013 2.84× 1013
P10 à P18 1.63× 1012 1.16× 1013 2.84× 1013
nombre de photons qui sortent de l’atmosphère aux différents points Pi est donné
dans le tableau 8.2 On constate que la formule de Black (1981) donne une estimation
correcte du nombre de photons produits, mais que le nombre de photons qui sortent
de l’atmosphère est d’un ordre de grandeur plus faible. La formule de Black (1981)
sur-estime donc largement le refroidissement.
3 Calcul de l’émission avec le modèle d’atmosphère
"refroidi"
Au vu de ces résultats, Tommi Koskinen a introduit le refroidissement Lyα dans
son bilan thermique, sous la forme de la formule de Black (1981) multipliée par un
facteur 0.1. La nouvelle version de son code inclut également la chimie de quelques
éléments lourds (C, O, Na et Si) ainsi que le prise en compte de la diffusion élec-
tromagnétique verticale des ions. Ce code a ainsi produit un nouveau modèle d’at-
mosphère "refroidi" pour HD 109458b, qui est présenté sur les figure 8.6 et 8.7. La
température du nouveau modèle d’atmosphère est sensiblement plus basse que celle
de l’ancien modèle.
J’ai recalculé l’émission Lyα de la planète telle qu’elle nous apparaît à la qua-
drature. Avec le modèle d’atmosphère refroidi, l’intensité de la raie Lyα émise par
la planète est inchangée : Ip = 4.2 × 1017 W/sr, si bien le rapport entre l’émission
de la planète et celle de l’étoile garde la valeur R =
Ip
Is
= 3.2× 10−3 . Le profil de
la raie correspondante est présenté sur la figure 8.8
Absorption par le milieu interstellaire. Contraste.
Tommi Koskinen a calculé l’absorption de la raie par le milieu interstellaire le
long du trajet des photons vers la Terre. Il a utilisé les paramètres donnés par Wood
verticale locale. Mes 200 points correspondent donc à 200 valeurs de cet angle.
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(a) Ancien modèle, sans refroidissement Lyα.
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(b) Nouveau modèle, avec refroidissement Lyα et éléments lourds.
Figure 8.6 – Comparaison du modèle d’atmosphère de HD 209458b obtenu avec le
code de Koskinen et Harris sans tenir compte du refroidissement Lyα (en haut) et du
modèle obtenu en tenant compte d’un refroidissement Lyα égal à un dizième de celui
proposé par la formule de Black (1981) et incluant la chimie des éléments lourds (en
bas).
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Figure 8.7 – Densité de éléments lourds inclus dans le nouveau modèle d’atmosphère
de HD 209458b de Tommi Koskinen. La densité d’hydrogène atomique est reportée afin
de servir de repère visuel.
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Figure 8.8 – Comparaison du profil de la raie Lyα émise par le disque de la planète
à la quadrature, calculé avec et sans le terme de refroidissement Lyα. La longueur
d’onde est repérée par rapport au centre de la raie.
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et al. (2005), en tenant compte du décalage Doppler lié au mouvement orbital de la
planète. Le flux résultant est tracé sur la figure 8.9, où il est comparé au flux de la
raie stellaire lui aussi absorbé par le milieu interstellaire. Le coeur de la raie stellaire
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Figure 8.9 – Flux produit par le système {HD 209458 - HD 209458b} au niveau de
la Terre, après absorption par le milieu interstellaire. La contribution de l’étoile est en
rouge, celle de la planète en vert, la somme des deux en noir. L’absorption autour de
1215.34 Å est due au deutérium interstellaire.
est complètement absorbé. La raie planétaire est plus épargnée. Cela joue en faveur
du contraste : il y avait un facteur R = 3.2×10−3 entre les intensités des raies émises
par la planète et par l’étoile, mais après l’absorption par le milieu interstellaire le
contraste entre les flux que nous recevons de la planète et celui que nous recevons
de l’étoile passe à :
C =
Φp
Φs
= 1.2× 10−2, (8.3)
avec Φp = 9.8 × 10−6 ph cm−2 s−1 (= 1.6 × 10−19 W/m2) et Φs = 8.1 × 10−4 ph
cm−2 s−1 (= 1.3 × 10−17 W/m2). Néanmoins, si l’on regarde le profil "total", qui
résulte de la somme des contributions stellaire et planétaire, et qui correspond à la
raie que nous pouvons observer depuis la Terre, on s’aperçoit que la contribution de
la planète ne modifie que très peu le profil. La figure 8.10 montre que pour résoudre
spectralement cette contribution dans le profil de la raie Lyα stellaire, il faudrait
arriver à détecter une variation minimale de 5% présente sur une largeur 190 mÅ, ou
une variation minimale de 10% présente sur une largeur de 30 mÅ. Or la résolution
de STIS au niveau de la raie Lyα est de 1 Å avec le réseau G140L, 100 mÅ avec
G140M, 27 mÅ avec E140M et 10 mÅ avec E140H...
La variation relative de 5%= 1/20eme qui est présente sur une largeur de 190
mÅ dans le signal stellaire apparaîtrait sur deux pixels du spectre obtenu avec le
réseau G140M. Pour que le signal planétaire y soit 5 fois plus important que le
bruit, il faudrait que le bruit soit 5× 20 = 100 fois plus faible que le signal stellaire.
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Figure 8.10 – Rapport entre les flux de photons planétaire et stellaire, Φp/Φs, au
niveau de la Terre.
Le calculateur de temps d’exposition de STIS 3 montre que pour réaliser une telle
observation avec un tel rapport signal sur bruit, le temps d’exposition devrait être
proche de 250 jours 4, sans compter le temps nécessaire pour réaliser de expositions
hors de la quadrature afin de calibrer les données... Et le temps nécessaire pour
détecter la variation de 10% dans le signal stellaire avec E140H se compte en années...
Il n’est donc pas raisonnable d’espérer identifier spectralement le signal planétaire,
seules des mesures photométriques pourront permettre une détection. Comme nous
n’avons pas besoin d’une grande résolution spectrale pour mesurer la photométrie
de la raie, les réseaux G140M ou G140L sont plus adaptés que les réseaux échelle,
ils offrent un meilleur rapport signal sur bruit. A l’aide de spectres enregistrés lors
de trois transits de HD 209458b avec le réseau G140M et la fente de 52′′ × 0.1′′,
Vidal-Madjar et al. (2003) ont mesuré une profondeur de transit de 15±4 % dans le
coeur de la raie Lyα, entre 1215.15 et 1216.10 Å, ce qui correspond à une absorption
de 5.7±1.5 % intégrée sur toute la largeur de la raie. Le temps d’exposition total de
ces observations est de 17340 s (4 h 49 min). Avec le réseau G140L, Vidal-Madjar
et al. (2004) mesurent une absorption de 5± 2 % sur toute la largeur de la raie, en
additionnant des spectres enregistrés lors de quatre transits. Détecter une variation
de l’ordre de 1% dans la raie Lyα de HD 209458 est à la limite des possibilités de
STIS.
3. Le calculateur de temps d’exposition de STIS se trouve à l’adresse
http ://etc.stsci.edu/etc/input/stis/spectroscopic/.
4. Ce calcul est basé sur la valeur du flux à 1215.1 Å mesurée par Vidal-Madjar et al. (2003) :
2× 10−17 W m−2 Å−1. La fente choisie pour la simulation fait 52′′ × 0.1′′.
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Chapitre 9
Emission de HD 189733b
Le cas de HD 189733b pourrait être plus favorable que celui de HD 209458b : ce
système est situé à 19.3 pc (contre 47 pc pour HD 209458), ce qui joue en faveur d’un
flux plus important dans les observations, et le rapport des rayons de la planète et de
l’étoile vaut Rp/Rs = (1.178RJ)/(0.788R) = 0.15, contre (1.38RJ)/(1.148R) =
0.12 pour HD 209458b (Southworth, 2010).
1 Hypothèses
A ma connaissance il n’y avait pas de modèle de haute atmosphère disponible
dans la littérature pour HD 189733b. Tommi Koskinen m’en a fourni un, qui tient
compte du refroidissement Lyα donné par un dizième de la formule de Black (1981)
(voir figure 9.1). Comme pour HD 209458b, j’ai calculé l’émission Lyα de 189733b
à la quadrature. Le spectre de l’étoile est encore moins bien caractérisé que celui de
HD 189733b. La littérature ne propose pas de modèle pour le profil de sa raie Lyα, et
son spectre EUV n’est pas mesuré. Bien que HD 189733 soit de type spectral K1-K2,
j’ai donc encore utilisé les paramètres solaires correspondant à un indice F10.7 = 80
pour décrire les émissions de l’étoile. Bien que les étoiles K soient plus froides que le
soleil, elles sont à priori plus actives que le soleil dans l’UV. Lecavelier Des Etangs
et al. (2010) estiment que le flux EUV de HD 189733 est de l’ordre de 2 à 40 fois
plus intense que celui du soleil. Nous aurions pu ajouter un facteur multiplicatif sur
le flux EUV solaire, mais l’incertitude sur ce paramètre est tellement grande que,
dans un premier temps, il n’est pas aberrant de garder la valeur solaire. Pour la raie
Lyα, j’aurais pu utiliser la relation qui a été établie entre la largeur à mi hauteur
de la raie Lyα d’une étoile (exprimée en km/s et notée W ) et sa magnitude visuelle
absolue (notée MV ) (Landsman et Simon, 1993) :
MV = (33.2± 3.7)− (12.4± 1.5) log W (9.1)
Dans le cas de HD 189733, MV = 6.1 donne une largeur à mi-hauteur de 0.61
Å (Lecavelier Des Etangs et al., 2010). Le profil de raie solaire que j’utilise a une
largeur à mi-hauteur de 0.8 Å, il est donc plus large que la valeur recommandée par la
formule de Landsman et Simon (1993). Cependant l’incertitude sur les paramètres
de la relation 9.1 est élevée, un calcul d’incertitude montre que si l’on cherche à
remonter à la largeur à mi-hauteur en fonction de la magnitude, l’incertitude relative
sur la valeur de W est
∆W
W
= 1.01. Cette relation est donc finalement assez peu
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Figure 9.1 – Modèle d’atmosphère de HD 189733b calculé avec le code de Kos-
kinen et Harris en tenant compte du taux de refroidissement Lyα, de la chimie des
éléments lourds C, O, Na et Si et de la diffusion électromgnétique verticale des ions
(traits pleins). A titre de comparaison, le modèle calculé sans tenir compte du refroi-
dissement Lyα ni de la chimie des éléments lourds ni de la diffusion des ions est en
traits pointillés. Curieusement le modèle "refroidi" présente des températures plus éle-
vées que le modèle "non refroidi". Ceci montre que les autres processus jouent un rôle
majeur dans l’équilibre atmosphérique.
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contraignante, et il n’est pas aberrant de travailler à nouveau avec un profil solaire.
Pour l’intensité de la raie stellaire, de même que pour HD 209458, dans un premier
temps j’ai conservé la valeur solaire correspondant aux données de Lemaire et al.
(2002) pour F10.7 = 80 : à une distance de 0.031 UA, cela donne un flux de 3.62×1011
ph cm−2 s−1.
2 Sources internes
Le taux d’émission de photons Lyα par les sources internes à l’atmosphère de
la planète est représenté sur la figure 9.2 Au point substellaire, la contribution
des photo-électrons représente une production de 1.8 × 1013 ph cm−2 s−1 sur la
colonne d’atmosphère, ce qui représente une fraction 1/43eme de la production due
à l’excitation thermique, qui vaut 8.0 × 1014 ph cm−2 s−1. J’ai donc pu négliger la
contribution des photoélectrons, et ai inclus seulement l’excitation thermique dans
les sources internes. Un calcul de transfert radiatif montre que seul un nombre
7.8× 1013 de ces photons émergent de l’atmosphère par cm2 et par seconde. Comme
dans le cas de HD 209458b, cela est un ordre de grandeur en-dessous du nombre
1.6×1015 ph cm−2 s−1 prédit par la formule de Black (1981), ce qui confirme qu’il est
nécessaire de la réduire d’au moins un ordre de grandeur, et nous inciterait à réduire
cette formule d’un facteur 20 lors d’une prochaine simulation de HD 189733b.
3 Emission de la planète
3.1 Cas où l’activité de l’étoile est comparable à celle du soleil
Les hypothèses présentées ci-desssus donnent une émission Ip = 7.5×1017 W/sr,
et un rapport R = 5.8× 10−3 entre les émissions de la planète et de l’étoile. Le profil
de la raie qui émerge de l’atmosphère de la planète dans notre direction est représenté
sur la figure 9.3. Comme pour la raie Lyα diffusée par le limbe de Jupiter (Gladstone,
1988), le coeur de cette raie n’est pas inversé, ce qui est le signe d’une relativement
faible densité colonne d’hydrogène le long du trajet des photons : le pic central
correspond à la diffusion de la raie stellaire par les hautes couches atmosphériques
qui sont relativement peu denses. La figure 9.4 met en évidence le fait que, à haute
altitude, la densité d’hydrogène est plus faible dans le modèle d’atmosphère de HD
189733b que dans celui de HD 209458b. S’il n’y avait pas le pic central, les deux pics
inférieurs dessineraient une raie inversée en son centre : ces deux pics correspondent
à l’émission thermique, qui est maximale vers 17 000 km d’altitude et qui est donc
surplombée par une grande densité colonne d’hydrogène. Après absorption par le
milieu interstellaire (modélisée par Tommi Koskinen), les flux planétaire et stellaires
valent, au niveau de la Terre : Φp = 1.2× 10−4 ph cm−2 s−1 (= 1.9× 10−18 W/m2)
et Φs = 8.3× 10−3 ph cm−2 s−1 (= 1.4× 10−16 W/m2), ce qui donne un contraste :
C = 1.4× 10−2 (9.2)
Le contraste est comparable à celui que nous obtenions pour HD 209458b, mais, du
fait que le système est à seulement 19.3 pc de nous (contre 47 pc pour HD 209458)
les flux sont dix fois plus élevés.
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(a) Profil entre 0 et 1.4 × 106 km d’altitude. La zone délimitée
par les pointillés est agrandie ci-dessous.
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Figure 9.2 – Taux de production de photons Lyα par les sources internes au point
substellaire de la planète HD 189733b . Les sources internes incluent la production due
aux collisions thermiques entre particules et celle due aux électrons suprathermiques
(photoélectrons et électrons secondaires). Le taux prédit par la formule de Black (1981)
est tracé à titre indicatif.
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Figure 9.3 – Raie Lyα émise par HD 189733b. La raie calculée pour HD 209458b
est reportée, à titre de comparaison. La longueur d’onde est repérée par rapport au
centre de la raie.
3.2 Cas d’une étoile plus active en Lyα
Il est probable que l’étoile HD 189733, de type K1-K2, ait une émission Lyα plus
forte que le soleil. Wood et al. (2005) proposent un profil de raie Lyα d’une étoile
K1V, HD 37394. L’intensité de cette raie est Is = 6.3 × 1020 W/sr, autrement dit
4.8 fois plus élevée que la raie solaire. J’ai testé ce qui se passait si on éclaire HD
189733b avec le flux correspondant : 1.8 × 1015 ph cm−2 s−1 à 0.031 UA. La raie
émise par la planète est présentée sur la figure 9.5. Ses deux maxima secondaires
sont moins marqués que sur la raie qu’on obtient en supposant que l’étoile a une
activité Lyα comparable à celle du soleil : quand l’éclairement stellaire augmente,
l’importance des sources internes diminue par rapport à celle des sources externes.
Cela a pour conséquence de faire diminuer le contraste. On obtient Ip = 2.8× 1018
W/sr, et R = 4.3 × 10−3. Après absorption par le milieu interstellaire (calculée
par Tommi Koskinen), les flux valent respectivement Φp = 4.2× 10−4 ph cm−2 s−1
(= 6.8 × 10−18 W/m2) et Φs = 4.0 × 10−2 ph cm−2 s−1 (= 6.5 × 10−16 W/m2), si
bien que le contraste devient :
C = 1.0× 10−2 (9.3)
Le profil des raies arrivant au niveau de la Terre est représenté sur la figure 9.6,
et le rapport entre le flux planétaire et le flux stellaire est visible sur la figure 9.7.
La contribution planétaire serait un peu plus facile à résoudre spectralement que
celle de HD 209458b, le flux de la planète représente 10 % de celui de l’étoile sur
une largeur de 80 mÅ. De plus, du fait de sa proximité, nous recevons plus de flux
du système de HD 189733 que de celui de HD 209458. Le calculateur de temps
d’exposition indique que si le flux à 1215.05 Å est de l’ordre de 4 × 10−16 W m−2
Å−1 (ainsi que le suggère la figure 9.5), un rapport signal sur bruit de 100 pourrait
être obtenu à la longueur d’onde de 1215.2 Å en posant 4 heures 20 avec le réseau
G140M et la fente de 52′′ × 0.1′′. Cela devient tout à fait réalisable ! Gardons tout
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(a) Profil entre 0 et 1.4 × 106 km d’altitude. La zone délimitée
par les pointillés est agrandie ci-dessous.
0.0 x100
1.0 x104
2.0 x104
3.0 x104
4.0 x104
5.0 x104
107 108 109 1010 1011 1012 1013
Al
tit
ud
e 
[km
]
Densité d’hydrogène atomique [cm−3]
(b) Zoom entre 0 et 50 000 km d’altitude.
Figure 9.4 – Comparaison des densités d’hydrogène atomique dans les modèles
d’atmosphère de HD 209458b (avec refroidissement) et de HD 189733b.
176 3. EMISSION DE LA PLANÈTE
CHAPITRE 9. EMISSION DE HD 189733B
0.0 x100
5.0 x1018
1.0 x1019
1.5 x1019
2.0 x1019
2.5 x1019
−0.8 −0.6 −0.4 −0.2  0  0.2  0.4  0.6  0.8
In
te
ns
ité
  (W
 sr
−
1  
Å 
−
1 )
Longueur d’onde (Å)
HD 37394
soleil
Figure 9.5 – En bleu : profil de la raie Lyα émise par HD 189733b dans l’hypothèse
où l’intensité de la raie Lyα de l’étoile HD 189733 est comparable à celle de l’étoile HD
37394, soit 4.8 fois plus élevée que celle de la raie solaire. La raie calculée en supposant
que l’intensité de la raie de l’étoile HD 189733 est égale à celle de la raie solaire (pour
F10.7 = 80) est reportée en rouge à titre de comparaison. La longueur d’onde est
repérée par rapport au centre de la raie.
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Figure 9.6 – Flux produit par le système {HD 189733 - HD 189733b} au niveau de
la Terre, après absorption par le milieu interstellaire. La contribution de l’étoile est en
rouge, celle de la planète en vert, la somme des deux en noir.
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de même à l’esprit que cette valeur dépend fortement de la valeur du flux présent
à cette longueur d’onde, et donc de l’hypothèse que nous avons fait concernant le
profil de raie stellaire.
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Figure 9.7 – Rapport entre les flux de photons planétaire et stellaire, Φp/Φs, au
niveau de la Terre.
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Conclusion
Le modèle présenté ici amène à des contrastes de l’ordre d’un centième entre les
flux Lyα des Jupiter chauds HD 209458b et HD 189733b et de leurs étoiles, à la
quadrature. Une détection avec STIS est peut-être envisageable pour HD 189733b.
L’absorption par le milieu interstellaire joue à la fois en la faveur d’une détection
directe de l’émission Lyα des planètes, mais également en sa défaveur. En effet, à la
quadrature, la raie planétaire est moins atténuée par le milieu interstellaire que la
raie stellaire. Mais quand la distance du système augmente, le nombre de photons
que nous collectons diminue. En parcourant les différentes valeurs possibles pour
le rapport R = Ip/Is entre l’intensité de la raie planétaire et de la raie stellaire, il
serait intéressant de calculer pour chaque valeur de R la distance à laquelle doit se
trouver un système pour optimiser les chances de détection, et de rechercher dans
un catalogue d’exoplanètes si des Jupiter chauds correspondent à ce critère.
Rappelons que les résultats présentés ici reposent sur plusieurs hypothèses. Nous
avons dû fixer la valeur d’un certain nombre de paramètres qui ne sont pas encore
contraints par des observations ou des modèles. Dans un futur proche, tant que
ces paramètres ne seront pas contraints, il sera intéressant de les faire varier afin
de rechercher quelles sont les conditions qui optimisent nos chances de détecter
l’émission Lyα d’un système exoplanétaire. Notons que les planètes à transit sont
étudiées bien plus intensément que celles qui ne transitent pas. Cependant, à ce jour,
l’encyclopédie des exoplanètes recense seulement 128 planètes à transit, sur un total
de 547 exoplanètes. Certaines planètes qui ne transitent pas rassemblent peut-être
de bonnes conditions pour réaliser une observation directe de leur émission Lyα.
Nous aurons besoin d’un certain nombre de nouvelles observations ou avancées
théoriques pour améliorer notre modèle. Tout d’abord, nous avons supposé que les
caractéristiques des étoiles HD 209458 et HD 189733 étaient comparables à celles
du soleil. Plus de données sont nécessaires afin d’améliorer notre description des
spectres stellaires, en particulier en ce qui concerne la partie EUV des spectres
stellaires. En ce qui concerne les précipitations aurorales, nous avons supposé que
les flux de plasma incidents correspondaient aux conditions "douces" des aurores
terrestres. Cette hypothèse sous-estime probablement les précipitations qui arrosent
les Jupiter chauds. Une meilleure connaissance du champ magnétique des Jupiter
chauds et de l’interaction de leur magnétosphère avec celle de l’étoile est nécessaire
afin de décrire leurs aurores de manière plus réaliste.
Une amélioration que nous pourrions apporter au modèle serait d’inclure les
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précipitations de protons dans le modèle auroral, en adaptant la partie "protons"
du code TRANS4 (Simon et al., 2007). De plus, il serait souhaitable d’adopter une
symétrie sphérique dans les différents codes. A l’origine, les codes TRANS* et le
code de transfert radiatif ont été conçus pour décrire l’atmosphère des planètes du
système solaire, qui ont une épaisseur très faible comparée au rayon de la planète,
mais cela n’est pas le cas sur les Jupiter chauds. Dans ce but nous pourrions envisager
une collaboration avec le groupe de Jean-Yves Chaufray, qui, pour calculer le profil
de la raie Lyα des aurores joviennes, a développé un code de transfert radiatif à
symétrie sphérique tenant compte des vents horizontaux Chaufray et al. (2010).
Si nous montons une telle collaboration, nous pourrons également tenir compte de
l’impact des vents calculés dans EXOTIM sur la raie Lyα de la planète.
Il semble que la raie Lyα des Jupiter chauds ne soit pas atteignable facilement. Les
raies d’émission de H2 (aurorales ou non) seraient peut-être plus faciles à détecter.
En se basant sur l’émission des bandes de Lyman et de Werner de Jupiter, Yelle
(2004) estime que le flux contenu dans les raies de H2 de HD 209458 est, au niveau
de la Terre, de l’ordre de 10−8 ph cm−2 s−2. L’avantage des raies de H2 est qu’elles
ne sont pas présentes dans le spectre de l’étoile. Il serait extrêmement excitant de
les découvrir sur un Jupiter chaud, elles fourniraient une foule d’informations sur
l’atmosphère de la planète. Ainsi, le système de HD 209458 est la première cible a
avoir été observée à la mise en service de l’instrument COS ; France et al. (2010) ont
analysé les spectres pris à la quadrature dans le but d’y chercher une émission de H2.
Même si leur tentative n’a pas été couronnée de succès, ils ont mis en évidence un
signal à 1582 Å et il n’est pas exclu qu’il s’agisse de la raie B(2−9)P (4) du système
de Lyman, dont la longueur d’onde au repos est 1581.11 Å. Cette raie pourrait être
excitée grâce à la coïncidence de la raie B(2 − 4)P (4) (λ = 1301.70 Å) avec la
raie de l’oxygène atomique présente dans le spectre de l’étoile autour de 1302 Å.
Néanmoins l’étoile est supposée émettre entre 20 et 40 fois plus en Lyα que dans
la raie de OI. Si la raie observée à 1582 Å est bien excitée par OI, on s’attendrait
donc à ce que les raies de H2 qui sont en coïncidence avec la raie Lyα stellaire
soient également excitées, mais rien de tel n’a été observé. Il serait intéressant de
transporter mon code de spectres synthétiques de H2 sur les Jupiter chauds et de
le coupler au code de transfert radiatif afin de calculer l’émission côté jour de la
planète, en tenant compte du couplage entre les différentes raies stellaires et les
raies de H2. Ce code pourra également être utilisé pour prédire l’allure du spectre
et l’intensité des émissions aurorales de H2 sur les Jupiter chauds et rechercher là
encore quelles sont les meilleures conditions pour réaliser une détection.
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Conclusion
Ces dernières années, nous sommes passés de la simple détection des planètes ex-
trasolaires à leur caractérisation. Jusqu’à présent, cette caractérisation repose qua-
siment exclusivement sur une analyse des absorptions présentes dans les spectres
pendant les transits. Les raies d’émission sont moins faciles à détecter que les ab-
sorptions pendant les transits, mais elles ont l’avantage d’être présentes sur toutes
les planètes, et pas seulement sur celles qui transitent, ce qui augmente considéra-
blement le nombre de systèmes concernés. Afin de définir des stratégies pour réaliser
des observations directes du rayonnement des planètes extrasolaires, la communauté
d’astronomes qui observe les planètes extrasolaires a besoin de savoir quelles raies
sont susceptibles d’être détectables dans le spectre de ces différents types d’objets
(Jupiter chauds, super-Terre, ....). Les outils qui ont été élaborés pour calculer les
émissions des planètes du système solaire doivent être adaptés et exploités pour
décrire les systèmes extrasolaires. Nous avons réalisé ici une de ces premières adap-
tations, en passant de la modélisation des émissions aurorales UV de Jupiter à
l’émission Lyα des Jupiter chauds. Nos calculs montrent qu’il n’est pas fondamen-
talement impossible de détecter la raie Lyα d’un Jupiter chaud. Il faut maintenant
préciser quel système rassemble les meilleurs conditions pour réaliser cette détection.
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Annexe A
Article sur la raie Lyman α dans les
aurores de Jupiter : modélisation
couplée du transport des électrons et
du transfert radiatif (Menager et al.,
2010).
Cet article décrit le travail que j’ai effectué lors de ma première année de thèse
au sujet de l’émission Lyα des aurores de Jupiter.
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ABSTRACT
Aims. The aim of this work is to characterize the impact of the solar UV flux and of the electron precipitation on Jupiter’s atmosphere
and to study the H Lyman α intensity and spectral profile in Jupiter’s aurorae. In particular we characterize the sensitivity of the line
to the relevant input parameters.
Methods. We use a multi-stream electron transport code solving the 1D Boltzmann equation and a Feautrier technique radiative trans-
fer code.
Results. We calculate ionization rate profiles of the main species of Jupiter’s ionosphere and the heating rate due to electron precipi-
tation, as a function of the energy of the precipitation. We also calculate the emission rate of Lyman α photons under auroral electron
precipitation and the ensuing line profile. The profile exhibits a centre reversal which could be used as a diagnostic of Jupiter’s auroral
low-energy electron precipitation.
Key words. planets and satellites: individual: Jupiter – plasmas – radiation transfer – line: profiles – ultraviolet: planetary systems –
radiation mechanisms: non thermal
1. Introduction
The permanent aurorae on Jupiter are due to the precipitation of
plasma along magnetic field lines, from the magnetosphere into
the upper atmosphere. The charged particles excite and ionize
the neutral atmospheric species through collisions. The ensuing
radiative de-excitation of the atmospheric species produces auro-
rae. In spite of the presence of precipitated ions, energetic elec-
trons play the leading role in Jupiter’s auroral processes (Trafton
et al. 1998; Rego et al. 2001). These particles carry a consider-
able power, estimated to 1013−1014 W (Rego et al. 1994). The
solar UV flux also excites and ionizes the atmosphere but it car-
ries 100 times less power than the precipitating electrons.
Several observable quantities are helpful to study the auro-
rae. In the infrared, H+3 emissions are very bright and provide
information on the thermal stucture and dynamics (Miller et al.
2000). The visible spectrum has interesting features due to H2
and the Balmer series of H (Vasavada et al. 1999). The bright-
est auroral emissions are in the UV range: the H Lyman α line
at 121.567 nm and the H2 Lyman and Werner bands between
90 and 170 nm. They have been observed with the Goddard
High Resolution Spectrograph and the Space Telescope Imaging
Spectrograph on HST (Rego et al. 2001; Ben Jaffel et al. 2007).
They are used to investigate the nature of the precipitating parti-
cles and the thermal structure of the atmosphere. In this work we
focus on the Lyman α radiation and investigate which quantities
can be constrained by its study.
Several authors studied the auroral ionosphere and calculated
ion production profiles and UV emission rates of H and H2.
Some used the rough continuous slowing down approximation
and modelled the impact of precipitating electrons and protons
(Rego et al. 1994; Prangé et al. 1995). Others solved more ac-
curate kinetic transport equations to study the impact of the pre-
cipitating electrons. Perry et al. (1999) used a multi-stream code
to investigate the impact of the solar UV radiation and electron
precipitation on a model atmosphere. Their atmosphere model
was built on data from Galileo and Voyager, which is not well
suited to describe the auroral atmosphere. Grodent & Gérard
(2001) solved transport and diffusion equations with a 2-stream
code, calculating self-consistently an atmosphere model adapted
to auroral regions. Prangé et al. (1995) showed that a color ratio
in H2 spectrum, which is linked with the absorption by hydrocar-
bons, strongly depends on the angular distribution of electrons,
demonstrating the limits of 2-stream calculations.
In this work we study the effect of the solar EUV flux and
of the electrons precipitating in the auroral atmosphere by using
a multi-stream kinetic transport code and an adequate auroral
atmosphere model associated with updated cross sections. We
thus calculate the ionization and excitation rates and the Lyman
α photons production rate. A radiative transfer code is then de-
veloped to model the emergent Lyman α line profile in an opti-
cally thick atmosphere. Rego et al. (1999) used a radiative trans-
fer code based on the “doubling and adding” method (Ben Jaffel
et al. 2007). The frequency shift that can occur during a diffusion
was described with the use of frequency redistribution functions.
They tested the angle-averaged partial redistribution function,
which is suitable in a low collisional atmosphere, and the com-
plete frequency redistribution function, which is adequate for a
dense atmosphere. In our work we use a radiative transfer code
based on the Feautrier method to compute the emergent Lyman
α line shape and intensity. We use the frequency redistribution
functions cited above.
2. Modelling electron transport
2.1. Kinetic transport code
We have adapted the TRANS* kinetic transport code to model
the jovian auroral ionosphere. This code is described in Lilensten
& Blelly (2002). It computes the impact of the solar EUV flux
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and of auroral electrons on the ionosphere. It calculates the
suprathermal electron flux by solving the 1D Boltzmann station-
ary equation. This flux is due to the photoproduction of primary
electrons and to the collisions between the atmospheric gas with
primary photoelectrons or precipitated electrons which produce
“secondary electrons”. The code provides ion production rates,
excitation rates of the atmospheric neutral species and heating
rates. TRANS* has proven its robustness in modelling the iono-
spheres of the Earth, Mars, Venus and Titan (Lilensten & Blelly
2002; Lilensten et al. 2005; Gronoff et al. 2008).
2.1.1. Modelling with TRANS*
Once the source term of the Boltzmann equation is evaluated,
this equation is similar to a radiative transfer equation. The code
solves it with the discrete ordinates method. It relies on several
assumptions. We suppose that the precipitation and the atmo-
sphere are in a stationary state. This is justified by the fact that
the incident auroral energy is absorbed in a time too short for the
precipitation to vary. We make a pseudo-1D modelling. This pre-
vents us from studying the horizontal transport of particles but
is adequate to describe the precipitation of particles along the
magnetic field lines. We neglect the electric and gravity forces.
Actually the electric field could accelerate the electrons and de-
viate them from their motion around the magnetic field lines,
which would modify the altitude at which they are absorbed but
this field is still unknown. Moreover we describe the dissipative
effects in the suprathermal electron flux with a continuous loss
function (Stamnes & Rees 1983). Eventually, we need to im-
prove the classical TRANS* code to include relativistic effects.
We must keep this in mind when we study the precipitation of
high-energy electrons. Electrons of 3 keV have a speed of 0.1c;
our classical treatment reaches its limits there.
2.1.2. Angle, altitude and energy discretization
The atmosphere is described with a non-uniform spatial grid.
Since the atmosphere is not isothermal, the scale height H
varies with altitude, from H = 25 km at z = 110 km (above
the 1 bar level) to H = 230 km on top of the atmosphere. To take
this variation into account, the spatial grid step varies exponen-
tially with altitude, going from 1 km at z = 110 km to 50 km
on top of the atmosphere. The atmosphere is described with a
series of 160 isothermal and homogenous layers. We also use a
numerical grid to describe the angular distribution of electrons:
TRANS* is a “multi-stream” model. 8 streams are enough to
make an accurate description. One Gaussian weight is attributed
to each angle. Finally, we use a power law grid for the energy
discretization. We use up to 900 energy bins in which we dis-
tribute the electrons.
2.1.3. Atmosphere model
The first input of the code is an atmosphere model: we need
a temperature profile and density profiles of the main neutral
species. No temperature profile has been measured in auroral re-
gions. The only in situ temperature measurement was done by
the Galileo probe at a latitude of 6◦ (Seiff et al. 1998). In au-
roral regions, only spectroscopic observations of hydrocarbons,
H2 and H+3 bands constrain the temperature profile (Trafton et al.
1994; Stallard et al. 2002). The density profiles of the atmo-
spheric species in polar regions are not very well known either.
Our model includes the four most abundant species in Jupiter’s
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Fig. 1. Composition and temperature profiles in the atmosphere of a
discrete aurora, after Grodent & Gérard (2001).
upper atmosphere: H, H2, He and CH4. At low latitude, Voyager
made some occultation measurements of H and H2 concentra-
tions and Galileo measured mixing ratios of the most abundant
species in the atmosphere (Young 2003). Several authors built
auroral atmospheric models based on these data. Trafton et al.
(1994) elaborated a model which allows to build synthetic spec-
tra reproducing the Lyman and Werner bands of H2. In this
model, the exospheric temperature reaches 2100 K. Grodent
& Gérard (2001) proposed two atmosphere models based on
Voyager and Galileo data. They solved a diffusion equation in
auroral conditions and obtained one model describing the atmo-
sphere in a diffuse aurora and a second one describing a discrete
aurora. Parkinson et al. (2006) also made models based on these
data. We tested different models (see Sect. 3.5.3). In this paper,
we present results obtained with the model of Grodent & Gérard
(2001) for a discrete aurora (see Fig. 1).
All the results shown here were obtained for an angle of 78◦
between the magnetic field line and the horizon, corresponding
to a dipole magnetic angle at a latitude of 70◦.
2.2. Effect of the solar EUV/FUV flux
The solar UV flux excites, ionizes and dissociates the neutral
constituents of the atmosphere. We calculated the corresponding
photoreaction rates.
2.2.1. Solar UV flux model
One energy input in our model is the solar EUV/FUV flux be-
tween 1.9 and 105 nm. We describe this spectrum using 39 wave-
length bins, including 17 solar lines. In these bins we use the
reference flux of Torr & Torr (1985) and Tobiska (1991). The
solar spectrum is calibrated for two values ot the proxy F10.7,
which is the value of the solar radio flux at 10.7 cm measured
in 1022 W m−2Hz−1, and can be used as an indicator of the UV
activity of the sun. These reference values are F10.7 = 68 (low
solar activity) and F10.7 = 243 (active sun). A simple linear
interpolation provides the flux at other activity levels.
2.2.2. Photoabsorption
The solar flux is absorbed by the constituents of the neutral
atmosphere. The photoabsorption cross sections are given in
Table 1.
The ionization and dissociation cross sections are listed in
Table 2. We neglect the kinetic energy of the ion created during
a photoionization. The photoelectron energy is thus E = hν −W,
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Table 1. References for photoabsorption cross sections.
Species References
H Samson (1966)
H2 Chung et al. (1993)
He Yan et al. (1998)
CH4 Samson et al. (1989) and Au et al. (1993)
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Fig. 2. Photoionization rates for a solar zenith angle of 70◦ and
F10.7 = 100.
where hν is the energy of the photon and W the ionization thresh-
old. The photoelectron direction is arbitrary; we model it with an
isotropic distribution.
2.2.3. Photoionization results
The solar UV processes play a minor role in the global ion-
ization balance. Even at solar maximum, the solar UV flux is
1.36 × 1011 eV s−1 cm−2, more than one order of magnitude
smaller than the auroral electron flux. The UV photons pull a
few 108 photoelectrons cm−2 s −1 out of the neutral atmosphere,
3 orders of magnitude less than the electrons precipitating in an
auroral discrete arc.
In Fig. 2 we present the results for a moderate solar ac-
tivity: F10.7 = 100, with a solar zenith angle of 70◦. In
the upper atmosphere, the simple ionization of H2 is the dom-
inant photoionization process. By absorbing the flux between
40 nm and 80.5 nm (its ionization threshold), H2 produces up
to 6.5 electrons cm−3 s−1 at the altitude of 910 km. In a lower
layer H absorbs the UV photons which have not been absorbed
by H2 between 80.5 nm and H ionization threshold at 91.2 nm.
This produces a secondary maximum of 5.4 electrons cm−3 s−1.
Eventually in the CH4 layer in the bottom of our atmosphere,
CH4 ionization rate peaks at 8.4 cm−3 s−1 at 260 km.
This can be interpreted by looking at the penetration of the
solar flux in the atmosphere. In Fig. 3 we present the solar flux
arriving at different altitudes. We can see that H2 ionization pro-
cesses absorb the solar photons between 40 and 80 nm in the
upper atmosphere. Lower in the atmosphere, H ionization ab-
sorbs more energetic photons, up to 10 nm. In the lower layer,
methane, which has a low ionization threshold of 12.6 eV, is ion-
ized by the low energy photons, which have not been absorbed
in the upper atmosphere.
Compared to the charged particles precipitating at high lat-
itude, the solar photons play a minor role in the auroral iono-
sphere. But at low latitude the solar flux is the main source of
ionization of the atmospheric species. When the solar zenith an-
gle decreases, the photons cross a thinner layer of atmosphere to
arrive to a given altitude. So the solar flux is less absorbed and
can ionize deeper. Figure 4 shows the photoionization rates when
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Fig. 3. Penetration of the solar UV flux in the atmosphere of Jupiter for
a solar activity of F10.7 = 100 and a solar zenith angle of 70◦.
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Fig. 4. Photoionization rates for a solar zenith angle of 0◦ and
F10.7 = 100.
the sun is at zenith. In this case the photoionization layers of H2
and H have gone respectively down to 700 and 300 km, and the
ionization rates have been multiplied by a factor of roughly 3.
In the following, we set the solar activity to F10.7 = 100 and
the solar zenith angle to 70◦.
2.3. Auroral electron precipitation
2.3.1. Collisions between the auroral electrons
and the atmospheric neutral species
The second energy input is the incident electron flux on top of
the atmosphere. Its energy spectrum is still not determined. The
Energetic Particle Detector on Galileo detected energetic elec-
trons (15 keV < E < 884 keV) between 10 and 25 jovian radii.
But their energy distribution was not measured. The only in situ
measurement of an electron energy distribution was done by
Ulysses even further from Jupiter. The energy of the electrons
precipitating in polar regions was evaluated through the analysis
of color ratios in UV spectra of the main oval. In this way, Gustin
et al. (2004) detected electrons with energies varying between 30
and 200 keV. Ajello et al. (2005) indicated the presence of elec-
trons with energies of ∼100 eV. Since there is a lack of more pre-
cise data, we studied precipitation with a Maxwellian spectrum
centred at Emaxw, with Emaxw ranging from 100 eV to 150 keV.
The angular distribution of the precipitation is unknown as
well. We show here results obtained with electrons precipitating
parallel to the magnetic field lines on top of the atmosphere. But
the code allows to modify this angular distribution and we tested
the sensitivity of the results to this parameter (see Sect. 3.5.1).
By colliding with the neutral constituents of the atmosphere,
the incident electrons are either elastically scattered or they ex-
cite or ionize the neutrals. Given the lack of data concerning the
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Table 2. Photoionization and photodissociation reactions.
Species Process Threshold (eV) References for cross sections
H ionization 13.6 Samson (1966), Norwood et al. (1990)
H2 ionization 15.4 Chung et al. (1993),
Yan et al. (1998), Yan et al. (2001)
dissociative ionization 18.1 Chung et al. (1993)
dissociation ∼25 Glass-Maujean & Schmoranzer (2005)
He ionization 24.6 Yan et al. (1998)
double ionization 79.0 Samson et al. (1992)
CH4 ionization 12.6 Samson et al. (1989)
dissociative ionizations 14.3 and 15.7 Samson et al. (1989)
Table 3. Electron impact reactions.
Species Processes References
H elastic scattering Kingston & Walters (1980), Shyn & Cho (1989), Shyn & Grafe (1992)
H(2s) Janev et al. (1987)
H(2p) James et al. (1997)
n = 3, 4, 5, 6 Janev et al. (1987)
H+ Shah et al. (1987)
H2 elastic scattering Jain & Baluja (1992), Muse et al. (2008)
rotation Dalgarno et al. (1999)
v = 1, 2 Janev et al. (1987)
B1Σ+u , B′ 1Σ+u , B′′ 1Σ+u Dalgarno et al. (1999)
C 1Π+u ′′
D 1Πu, D′ 1Πu ′′
E, F 1Σ+g ′′
a3Σ+g , b 3Σ+u , c 3Πu Janev et al. (1987)
higher excited states Dalgarno et al. (1999)
H+ Liu & Shemansky (2004)
H+2 Janev et al. (1987)
He elastic scattering Porter et al. (1987)
23S, 21S, 23P, 21P, Ralchenko et al. (2008)
33S, 31S, 33P, 31P, 33D, 31D, ′′
43S, 41S, 43P, 41P, 43D, 41D, 43F, 41F ′′
He+ ′′
He++ Pindzola et al. (2007)
CH4 elastic scattering Davies et al. (1989)
v = 1, 2, 3, 4 ′′
dissociation states ′′
CH+4 , CH+3 , CH+2 Liu & Shemansky (2006)
phase function which describes the elastic scattering of electrons
by the hydrogen molecule, the elastic scattering of low energy
electrons is described by the phase function given by Porter et al.
(1987). This function is accurate for scattering by nitrogen but
tests with other phase functions showed that it does not change
the results of more than 3%. The excitation and ionization of
the neutral atmospheric species are modelled by using electron
impact cross sections, whose references are listed in Table 3.
The direction and the energy of the secondary electrons,
which are produced through the ionization of the neutrals, de-
pend on those of the incident electrons. They are assessed by
using differential cross sections (Rees et al. 1969).
2.3.2. Ionization rates
The ionization rates are presented in Fig. 5 for an elec-
tron Maxwellian precipitation with a characteristic energy
Emaxw = 50 keV. The energy carried by the electron flux
was set to 11 erg cm−2 s−1. Using this value enabled Perry
et al. (1999) to reproduce the H2 Lyman band intensity.
The collisions with the suprathermal electrons extract a total
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Fig. 5. Ionization rates for a Maxwellian precipitation of 50 keV.
of 1.86 × 1011 electrons cm−2 s−1 by ionizing the neutral con-
stituents of one atmospheric column (see Table 4). Most of this
production is located at altitudes between 165 and 300 km.
The electron production is maximum at 200 km, where it
reaches 2.43× 104 electrons cm−3 s−1. This production is mainly
due to H2 simple ionization, which produces a total of 1.78 ×
1011 electrons cm−2 s−1 integrated on the atmospheric column.
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Fig. 6. Evolution of the electron flux with altitude in a night-side aurora.
On top of the atmosphere the spectrum is a Maxwellian at 50 keV.
The simple ionization of helium is the second most important
reaction. However, with a total of 5.08 × 109 electrons cm−2 s−1,
it remains more than one order of magnitude less important than
H2 ionization, and is significant mainly in a thin layer around
200 km altitude. H+ is produced in comparable quantity (2.50 ×
109 cm−2 s−1) and comes mainly from H2 dissociative ionization.
CH4 ionization produces efficiently CH+4 , CH+3 and even CH+2
around 195 km.
The interaction between the electron precipitation and the
jovian atmosphere can be further investigated by looking at the
altitude dependance of the energy spectrum of the precipitation.
In Fig. 6 we plotted the total electron flux at different altitudes
integrated on the pitch angles.
An intense flux of low-energy secondary electrons (E <
100 eV) is present on top of the atmosphere. The flux of high-
energy electrons does not change much above 300 km, it is just
slightly reinforced by a few upwards secondaries. The stability
of the high-energy flux is due to the weakness of the interac-
tion between the neutrals and the high-energy electrons; actu-
ally the cross section quickly decreases above 200 eV. Below
300 km the density becomes strong enough, so that electrons are
strongly absorbed thoughout the spectrum, particularly by CH4
whose cross section is remarkably high compared to other con-
stituent species.
Since we do not know the energy of the precipitating
electrons, we varied the value of this parameter to see how it
influences ionization rates and Lyman α emission. We consid-
ered Maxwellian precipitation from 100 eV to 150 keV, carry-
ing the same energy flux of 11 erg cm−2 s−1. The total amount
of electrons stripped from the auroral atmosphere varies slowly,
going from 1.57 × 1011 for electrons of 100 eV, up to 2.19 ×
1011 cm−2 s−1 for electrons of 10 keV and then back down to
1.52 × 1011 for electrons of 150 keV. Under 20 keV, the ioniza-
tion rates are very sensitive to the Maxwellian energy. In Fig. 7
we present ionization rate profiles for a Maxwellian precipita-
tion of 1 keV. Except for methane, which is confined in the low-
est layer of our model atmosphere, ionization occurs now higher
than for the 50 keV precipitation: the electron production rate
has a broad maximum around 530 km. Concerning high energy
precipitation, since the cross sections decrease above 200 eV,
the fastest electrons interact less and penetrate deeper in the at-
mosphere. Actually the change is fairly slow: the ionization rate
peak goes down of only 70 km when the energy of the precipita-
tion increases from 20 to 150 keV.
The results of TRANS* are comparable to those of the multi-
stream code of Perry et al. (1999) (see Table 4). Their ionization
rate profiles are shifted upwards but this is due to a shift be-
tween our atmospheric models. For a Maxwellian precipitation
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Fig. 7. Ionization rates for a Maxwellian precipitation of 1 keV.
of 50 keV, they evaluated a total production of 1.83 × 1011 elec-
trons cm−2 s−1, which represents a difference of only 2% with the
TRANS* prediction. If we run our code with their atmospheric
model, we find again very similar ionization rates (within 10%).
The main difference is that their ionization maximum is 50 km
above ours.
We also compare our results with those of the 2-stream code
of Grodent & Gérard (2001) and of the Monte-Carlo code of
Hiraki & Tao (2008). Both use the triple Maxwellian proposed
by Grodent & Gérard (2001) to simulate the electron flux in a
discrete aurora:
Φ(E) = Φ1 EE1 e
− EE1 +Φ2
E
E2
e
− EE2 +Φ3
E
E3
e
− EE3
where Φ1 = 100 erg cm−2 s−1, E1 = 22 keV, Φ2 =
10 erg cm−2 s−1, E1 = 3 keV, Φ3 = 0.5 erg cm−2 s−1, E1 =
100 eV. The following H+2 production profiles are presented in
Fig. 8. The profiles compare quite well. Our profile is more
peaked than previous works. The use of different numerical
schemes, cross sections and angular discretization are enough
to explain the differences between theses studies.
2.3.3. Energy balance
In our simulations the total energy input in the atmosphere is
7.06 × 1012 eV cm−2 s−1. In the case of a Maxwellian precip-
itation of 50 keV, 97% of this energy is transferred to the at-
mosphere through inelastic collisions. 3% goes back to space
through electron escape. A minor fraction of ∼0.05% is used to
heat the ionosphere through friction between the suprathermal
electrons and the thermalized ionospheric electrons.
The conversion into heat is more effective with low-energy
precipitation. For a precipitation of 1 keV (resp. 100 eV), 4%
(resp. 9%) of the input energy goes to heating. This is smaller
than the 18.8% found by the 2-stream code of Waite et al. (1983)
for a 1 keV precipitation and than the 50% found by Grodent
for precipitation with a wide spectrum ranging from 100 eV to
22 keV. Low-energy precipitation could neverthless contribute
to explain the high temperatures of the jovian auroral thermo-
sphere.
3. Lyman α line
3.1. Lyman α transition
This line corresponds to the radiative de-excitation
H(2p) → H(1s) at 1215.67 nm. H(2s) → H(1s) is a for-
bidden dipolar transition. Consequently H(2s) is metastable and
it has a long life-time (τ = 0.14 s, to be compared to 1.6 ns
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Table 4. Column ionization rates for electron precipitation with Maxwellian spectra of different characteristic energies.
Species This work Perry et al. (1999)
1 keV 50 keV 50 keV
e− 2.00 × 1011 1.86 × 1011 1.83 × 1011
H+ from H 8.57 × 108 1.03 × 107 2.38 × 107
H+2 1.92 × 1011 1.78 × 1011 1.70 × 1011
H+ from H2 7.59 × 109 2.49 × 109 6.74 × 109
He+ 1.89 × 108 5.08 × 109 6.12 × 109
He++ 1.28 × 107 1.57 × 108
CH+4 5.57 × 103 1.80 × 108 6.12 × 107
CH+3 4.28 × 103 1.38 × 108 5.84 × 107
CH+2 7.21 × 102 2.05 × 107 8.28 × 106
H (neutral dissociation of H2) 1.18 × 1011 1.12 × 1011
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Fig. 8. H+2 production rates for electron precipitation with a triple
Maxwellian spectrum. Full line: our results. Dashed-dotted line:
Grodent & Gérard (2001). Dashed line: Hiraki & Tao (2008).
for H(2p)). The spontaneous decay of H(2s) to H(1s) is a
2-photon transition which does not contribute to Lyman α
(Slocomb et al. 1971). But the energy difference between
H(2s) and H(2p) is very small, and H can go from one state
to the other when it collides with another particle. So if the
atmosphere is dense enough, this collisional quenching makes
H(2s) deexcite via H(2p) and a Lyman α photon. For particles
with thermal velocity (vth ∼ a few km s−1 in the atmosphere of
Jupiter), the cross section for collisional quenching of H(2s)
by collisions with H2 is σquench ∼ 100 Å2 (Vassilev et al.
1990). The collisional lifetime of H(2s) can thus be evaluated
by τcoll = 1nσquenchvth , where n is the density of H2. It is shorter
than the spontaneous lifetime for altitudes higher than 1300 km.
Given that the Lyman α emission in Jupiter’s atmosphere occurs
mainly below this altitude, we consider that every atom excited
in the H(2s) state deexcites by emitting a Lyman α photon after
a collisional quenching.
3.2. Lyman α emission
Two phenomena contribute to the Lyman α emission of Jupiter’s
auroral atmosphere: the diffusion of the solar Lyman α flux and
the emission by atmospheric H atoms. We evaluate the latter with
TRANS*: the profile of the excitation rate of H(n = 2) is rep-
resented in Fig. 9, where the atmosphere is lit by the solar UV
flux and struck by a precipitation of 50-keV electrons. It takes
into account the excitation of H atoms as well as the dissociation
of H2 and CH4 molecules (although the contribution of CH4 is
negligible). The cross sections are listed in Table 5.
The solar excitation leads to a faint Lyman α emission
around 850 km. The main Lyman α emission is due to electron
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Fig. 9. Emission rate of Lyman Alpha photons, at low solar illuminance
(F10.7 = 100, solar zenith angle of 70◦) and Maxwellian precipitation
of 1 keV, 50 keV and 150 keV.
precipitation. It is at the same altitude as the H2 ionization rate
maximum (which is normal because the cross sections have
comparable shapes).
3.3. Radiative transfer at Lyman α
The emitted photons are scattered resonantly by Jupiter’s atmo-
spheric H. A radiative transfer code is used to calculate the emer-
gent intensity and line profile. This code is described in Griffioen
(2000), Parkinson (2002) and Barthélemy et al. (2004). It mod-
els scattering and absorption of the solar Lyman α line and of
the Lyman α photons emitted by the excited atmospheric hydro-
gen. This pseudo-1D code allows for a solar zenith angle vary-
ing along the line of sight and is based on the Feautrier method.
The line profiles are based on Voigt profiles and scattering is
modelled with the use of redistribution functions. The angular
scattering is supposed to be isotropic. Due to the Doppler ef-
fect linked with the motion of the atmospheric particles, the ab-
sorbed photons are reemitted with a slightly different frequency
(described by the redistribution function). So if the photons are
emitted deep enough, multiple scattering depletes the core of the
line when it emerges out of the atmosphere. The depletion does
not happen in the wings where the photons are not resonant with
Lyman α and the atmosphere is optically thin. The choice of
the frequency redistribution function is not obvious. If the ex-
cited H atoms collide with another particle before they de-excite
and emit a photon, the complete frequency redistribution (CFR)
function should be used. On the contrary, if the atmosphere is
more diluted, the angle-averaged redistribution (AAPR) is best
suited (Rego et al. 1999). By taking a collision cross section of
100 Å2, we evaluate that the characteristic time between two
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Table 5. References for cross sections for production of Lyman α pho-
tons by electronic collision and photoexcitation.
Process References
Electron collisions:
H(1s) → H(2s) Janev et al. (1987)
H(1s) → H(2p) James et al. (1997)
H2 → Lyman α Ajello et al. (1991)
CH4 → Lyman α Pang et al. (1987)
Photoexcitation:
H2 → Lyman α Bozek et al. (2006)
CH4 → Lyman α Wu & Judge (1981),
Fukuzawa et al. (2005)
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Fig. 10. Profile of the Lyman α line for different electron energies Emaxw.
The electrons precipitate parallel to the magnetic field lines.
collisions is >∼1 ms. This is much longer than the lifetime of the
level H(2p), so we choose to use the AAPR function.
3.4. Results
3.4.1. Night side aurora
We studied the Lyman α line for electron precipitation with char-
acteristic energies Emaxw ranging from 100 eV to 150 keV. In
Fig. 10 we present the shape of the Lyman α line for a few val-
ues of Emaxw, in a night-side aurora. The line of sight is parallel
to the Jupiter-sun direction and intersects Jupiter’s rotation axis
at the latitude of 70◦. In the code, we can choose the line of sight
but we keep it fixed since in this paper we do not compare our
results with observations. The main characteristics of the line is
a strong reversal at its centre. It is due to the resonant scattering
of the auroral Lyman α photons. It has been observed in auro-
ral spectra taken by the Goddard High Resolution Spectrograph
(Prangé et al. 1997).
For the most energetic electrons, the Lyman α emission oc-
curs very low in the atmosphere and the line is strongly absorbed
before emerging out of the atmosphere. Hence, the intensity of
the line decreases when the electron energy increases. However,
a measurement of the intensity can not be used to determine the
energy of the electrons since we do not know the energy input
flux in the jovian aurorae.
Other properties of the line have to be used to characterise
the electrons: its FWHM, the width of its reversal δλ (defined as
the distance between the two peaks) and the intensity of its re-
versal Rrev (defined as the ratio of peaks value to reversal center).
These characteristics are given in Table 6 for different electron
energies.
In the 100 eV−10 keV energy range, the line width and the
width and the intensity of the reversal increase with Emaxw. So
by measuring these parameters in a spectrum with a resolution
Table 6. Properties of the Lyman α line for different electron energies
Emaxw on the night side of the auroral oval.
Emaxw Itot FWHM δλ Rrev
(keV) (kR) (mÅ) (mÅ)
0.1 101 113 97 21
1 63.2 137 105 44
10 14.9 156 117 61
30 3.02 158 117 62
50 1.18 158 117 62
100 0.385 159 118 63
150 0.174 159 118 63
of 11 mÅ like that of STIS, it should be possible to constrain
the energy of the electrons at low energy, where the variations
are the fastest. It is no longer the case above 30 keV where the
parameters are quite constant. Observing only the Lyman α line
is not a good way to characterise electrons above 30 keV on the
night side.
Our results are qualitatively comparable to those of Rego
et al. (1999), but quantitatively they differ. Our lines are nar-
rower and our reversal is narrower and less pronounced. It can
be linked with differences in the atmospheric models. On top of
the atmosphere, H density is 33 times larger in their model than
in ours and on the bottom of the atmosphere, it is 3 times larger
in our model. The smaller H density in our model makes the
frequency redistribution less important and the line narrower.
3.4.2. Day side aurora
In a day side aurora, two sources contribute to the Lyman α emis-
sion: the scattering of the solar light and the emissions by the
atmospheric particles. The incident solar line is modelled by a
double Gaussian profile:
piF( f ) = piF
2
√
pi f0
e−( f− f1f0 )2 + e−( f+ f1f0 )2
where f is the frequency, piF the Lyman α flux incident on top of
the atmosphere, f0 the dispersion and f1 the offset. We take the
same values as Gladstone (1988) and Parkinson et al. (1999):
f0 = 214.6 mÅ and f1 = 219.24 mÅ. We adapt the value of
piF to the activity of the sun: piF = 1.35× 1010 photons cm−2 s−1
for F10.7 = 100 and piF = 2.02 × 1010 photons cm−2 s−1 for
F10.7 = 240 (Lemaire et al. 2002).
The profiles in Fig. 11 were obtained for a moderate solar
activity ( f 10.7 = 100). The line of sight and the physical condi-
tions are similar to those of the Fig. 10. At high energy we can
easily distinguish the contribution from the solar scattered line
and that from the auroral emissions. Compared to the night side,
the intensity of the line increases, from a factor 1.01 at 100 eV
to a factor 50.9 at 150 keV. Rrev decreases, particularly at high
energy; the centre of the line becomes brighter than the peaks
above 130 keV. The FWHM and the distance between the peaks
are unchanged at low energy. At high energy, the solar line deter-
mines the final profile. The resultant line is broader and the peaks
are a bit closer than on the night side: at 150 keV, the FWHM is
multiplied by 2.13 and δλ is divided by 1.20. All these changes
are amplified if the solar activity is higher (see the dashed line in
Fig. 11(b) where f 10.7 = 240.
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Fig. 11. Profile of the Lyman α line on the day side aurora for different
electrons energies and for a moderate solar activity (F10.7 = 100). For
comparison, the dotted lines represent the profiles on the night side and
the dashed lines the profile on the day side for a strong solar activity
(F10.7 = 240). The solar reflected line is also represented (dotted) for
F10.7 = 100.
3.5. Sensitivity study
3.5.1. Angular distribution of the precipitating electrons
In the results presented above, the precipitation is parallel to the
magnetic field lines. But we also made simulations with different
angular distributions: we imposed isotropic or Gaussian incident
fluxes on top of the atmosphere. For these latter, the atmospheric
layer where H(n = 2) get excited is slightly higher in the at-
mosphere (of 30 km). The excitation is also a bit less effective
(it goes down of 10−20% at the altitude where it is maximum).
But these changes have a small impact on the Lyman α profile
because the low-energy secondary electrons, whose direction is
almost independant from that of the initial precipitation, play a
major role in the production of excited H(n = 2). The corre-
sponding line is represented in Fig. 12. The biggest change is
the depth of the reversal at the lowest energies where it varies up
to 20%. The FWHM and the width of the reversal vary by less
than 4%. So the observation of the Lyman α line will not easily
allow us to deduce the angular distribution of the precipitating
particles. But Prangé et al. (1995) showed that a color ratio in
H2 Lyman and Werner lines depends on it. So the observation
of H2 lines seems to be a better way to constrain the angular
distribution of the precipitation.
In the following, we keep the incident electron flux parallel
to the magnetic field lines.
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The Gaussian case is not illustrated here; its results are intermediate
between the isotropic and the forward cases.
0.0
0.5
1.0
1.5
2.0
2.5
3.0
−0.6 −0.4 −0.2  0  0.2  0.4  0.6In
te
ns
ity
 (1
01
0  
ph
ot
on
s 
cm
−
2  
s−
1  
sr
−
1  
Å 
−
1 )
Offset from the line centre (Å)
1 keV
10 keV
30 keV
50 keV
10 keV AAPR
Fig. 13. Profile of the Lyman α line obtained on the night side with the
CR function. The dotted line was obtained with the AAPR function.
3.5.2. Redistribution function
So far, we have presented results obtained with the angle av-
eraged partial redistribution function (AAPR). But we also ran
the code with the complete redistribution function (CFR), which
is suited if the medium is very collisional, such as those that
occur below ∼200 km in Jupiter’s atmosphere. The results are
presented in Fig. 13. The peaks are much less intense; most of
the flux is contained in the wings, which extend much further.
The FWHM increases up to 3.4 times for the highest energies.
The distance between the peaks increases up to 2.1 times. Rrev
increases at high energy (up to 22%).
3.5.3. Atmosphere model
To check the sensitivity of our results to atmospheric models, we
run our codes with an atmosphere based on the work of Trafton
et al. (1994). This model was built after the analysis of CH4, H2
and H+3 lines in spectra of Jupiter’s aurorae. The authors built a
chemical model which allowed them to reproduce lines of H2,
H+3 and hydrocarbons. The results are illustrated in Fig. 14. In
Trafton’s model, the density of H is reduced, leading to less re-
distribution and a narrower line with a less pronounced reversal.
This variation goes in the same sense than the difference between
our results and those of Rego et al. (1999).
4. Conclusion
We modelled the impact of the solar UV flux and of the precipi-
tation of electrons in the atmosphere of Jupiter. To do so we used
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Fig. 14. Lyman α line obtained on the night side with the atmospheric
model of Trafton et al. (1994). For comparison, the dotted line shows
the results obtained with our reference model (Grodent & Gérard 2001).
a multi-stream code which solves the Boltzmann equation. We
calculated the photoionization rates of H, H2, He and CH4. The
photoionization is significant at 260 km due to methane and be-
tween 800 and 900 km (depending on the solar zenith angle) due
to H2. We also calculated the ionization rates due to the precipi-
tation of electrons in Jupiter’s aurorae. We modelled the incident
flux of electrons by a Maxwellian spectrum with a characteristic
energy ranging from 100 eV to 150 keV and carrying a total en-
ergy flux of 11 erg cm−2 s−1. The ionization rate due to electron
precipitation is 2 orders of magnitude larger than that due to the
solar UV flux. The altitude of the ionization layers goes from
1040 km to 165 km when the energy of the Maxwellian goes
from 100 eV to 150 keV. We calculated the Lyman α photon
emission rate using a radiative transfer code to model the profile
of the line emergent out of the atmosphere. Due to the frequency
redistribution which happens during scattering, the core of the
line is depleted, with photons moving out to the wings. The line
profile can be used to constrain the energy of the precipitation
only if the latter is inferior to ∼10 keV. We tested the sensitiv-
ity of the results to different input parameters and found that the
initial angular distribution of the precipitation has little influence
on the results. On the contrary, the line depends critically on the
choice of the frequency redistribution function and on the at-
mosphere model. In a next paper we will model the Lyman and
Werner bands of H2 in order to get further constraints on the
electron precipitation. Later we will compare our calculations
with HST spectra. That work will then be adapted to the study
of exoplanets’ aurorae to assess if their H2 auroral emissions are
likely to be observed from earth.
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Annexe B
Spectres synthétiques de H2
Cette annexe contient les spectres synthétiques des émissions de H2 dans les
aurores joviennes entre 750 et 1700 Å, pour des précipitations d’électrons ayant des
distributions maxwelliennes d’énergies caractéristiques de 30 eV, 100 eV, 300 eV, 1
keV, 3 keV, 10 keV et 30 keV, et pour une résolution instrumentale de 0.22 Å.
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Annexe C
Transfert d’énergie lors de collisions
coulombiennes binaires dans un
plasma
Comme on l’a vu au paragraphe 6 du chapitre II, une partie du calcul classique
de
dE
dx
repose sur l’étude des interactions coulombiennes binaires dans le plasma.
L’autre partie repose sur l’étude des effets collectifs, qui sont à l’origine d’émission
Cerenkov. Nous nous intéressons ici uniquement au calcul classique des interactions
binaires.
Cette partie est basée sur des calculs présentés dans l’article de De Ferrariis et
Arista (1984).
1 Calcul de l’énergie transferrée
Soit une collision binaire entre une particule test de charge Z1e, de masse m1
et de vitesse ~v1 avec une particule du plasma de charge Z2e, de masse m2 et de
vitesse ~v2. L’énergie cinétique gagnée par la particule 1, qui passe de la quantité de
mouvement ~p1 à la quantité de mouvement ~p1′ lors de la collision est :
∆E =
1
2m1
(~p1
′ 2 − ~p12) (C.1)
=
1
2m1
(~p1 + ~p1
′) ·∆~p1 (C.2)
(C.3)
Faisons intervenir la vitesse du centre de masse du système :
~vc.m. =
m1 ~v1 +m2 ~v2
m1 +m2
(C.4)
ainsi que la vitesse relative des particules :
~vr = ~v2 − ~v1 = vr~u, avec ~u un vecteur unitaire. (C.5)
~vc.m. et vr = ‖~vr‖ sont des constantes du mouvement.
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On a alors :
~v1 = ~vc.m. − m2
m1 +m2
~vr (C.6)
et donc : {
~p1 = m1~vc.m. − µ~vr
~p1
′ = m1~vc.m. − µ~vr ′ (C.7)
où µ =
m1m2
m1 +m2
est la masse réduite du système. Ainsi,{
~p1 + ~p1
′ = 2m1~vc.m. − µvr(~u+ ~u′)
∆~p1 = µvr(~u− ~u′). (C.8)
On en tire
∆E = µ∆~p1 · ~vc.m.. (C.9)
Reste à déterminer la valeur de ∆~p1.
Intéressons-nous à un faisceau de particules incidentes sur une cible diffusante
selon la direction ~u. La variation de quantité de mouvement totale du faisceau par
unité de temps,
d ~P1
dt
, est, pour des raisons de symétrie, parallèle à ~u :
d ~P1
dt
=
dP1,u
dt
~u, (C.10)
où l’on utilise l’indice u pour désigner la composante du vecteur parallèle à ~u. Elle
s’obtient en sommant les contributions de toutes les particules incidentes sur la
surface d’entrée, dont seule la composante parallèle à ~u va intervenir : ∆p1,u =
µvr(1− cos(θ)). Ainsi,
dP1,u
dt
=
∫∫
Φ1∆p1,udS, ou` Φ1 de´signe le flux de particules incidentes (C.11)
=
∫ bmax
bmin
Φ1 µvr(1− cos(θ)) 2pibdb, (C.12)
où b désigne le paramètre d’impact et bmin et bmax sont les paramètres d’impact
extrémaux.
Or par définition de la section efficace différentielle de diffusion élastique
dσ
dΩ
, le
nombre de particules ayant un paramètre d’impact dans [b; b+ db] qui sont diffusées
dans l’angle solide dΩ autour de la direction θ est :
Φ12pibdb = Φ1
dσ
dΩ
dΩ (C.13)
On obtient donc :
dP1,u
dt
= Φ1µvr
∫ θmax
θmin
(1− cos(θ)) dσ
dΩ
dΩ (C.14)
En moyenne, la contribution d’une particule, dont on avait besoin dans l’équation
(C.9), est donc :
∆~p1 = ∆p1,u~u = µvr
∫
(1− cos(θ)) dσ
dΩ
dΩ ~u. (C.15)
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Ceci amène à définir la section efficace de transfert de quantité de mouve-
ment :
σp =
∫
(1− cos(θ)) dσ
dΩ
dΩ. (C.16)
Le coeur du calcul de
dE
dx
, qui intervient dans la fonction de friction L(E),
réside donc dans le calcul de σp. Si l’on utilise la formule de Rutherford pour la
section efficace différentielle de diffusion élastique, alors pour les petites déviations
on rencontre des difficultés dues à la divergence de
dσ
dΩ
=
(
b90(vr)
2
)2
1
sin4
(
θ
2
) , où
b90(vr) =
dmin(vr)
2
=
Z1Z2e
2
8pi0µv2r
est le paramètre d’impact donnant une déviation de
pi/2. Mais dans un plasma, l’effet d’écran restreint la portée du champ électrostatique
d’une charge, et l’on peut prendre une distance maximale d’interaction égale à la
longueur de Debye électronique : bmax = λDe =
√
0kBTe
nee2
. Si l’on note θmin l’angle
de déviation correspondant, on a alors :
σp =
(
b90(vr)
2
)2 ∫ θmax=pi
θmin
1− cos(θ)
sin4
(
θ
2
) × 2pi sin(θ)dθ (C.17)
= 2pi (b90(vr))
2
∫ pi
θmin
cos
(
θ
2
)
sin
(
θ
2
) dθ (C.18)
= 4pi (b90(vr))
2
[
ln
(
sin
θ
2
)]θmax=pi
θmin
(C.19)
= 4pi (b90(vr))
2 ln
 1
sin
(
θmin
2
)
 . (C.20)
L’expression 5.14 du chapitre II donne tan
(
θmin
2
)
=
b90(vr)
bmax
, ce qui mène à :
sin
(
θmin
2
)
=
b90(vr)
bmax√
1 +
(
b90(vr)
bmax
)2 ≈ b90(vr)bmax . (C.21)
Finalement, en remplaçant bmax par sa valeur λDe on obtient :
σp = 4pi (b90(vr))
2 ln
(
λDe
b90(vr)
)
. (C.22)
La section efficace de transfert de quantité de mouvement dépend de la vitesse
relative des particules en
1
v4r
à travers b90(vr), qui en dépend en
1
v2r
, mais également
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Table C.1 – Logarithme coulombien pour différents plasmas spatiaux.
T (K) ne (cm−3) rL λDe ln(Λ)
milieu interstellaire local 7000 0.1 2 · 10−9 2 · 101 23
feuillet de plasma terrestre 5 · 106 0.5 3 · 10−12 2 · 102 32
vent solaire au voisinage de la Terre 105 5 2 · 10−10 1 · 101 25
ionosphère de Jupiter à 2000 km d’altitude 1500 2 · 104 1 · 10−8 2 · 10−2 15
atmosphère de HD 209458b à R = 2RP 104 107 2 · 10−9 2 · 10−3 15
couronne solaire (R ∼ 1.6R) 3 · 106 107 6 · 10−12 4 · 10−2 23
photosphère solaire 6000 6 · 1017 3 · 10−9 7 · 10−9 -4
intérieur d’une naine blanche (plasma dégénéré) 1 · 107 1 · 1032 2 · 10−12 2 · 10−13 2
en ln(vr). Cette dépendance logarithmique est souvent négligée lors de l’étude de
plasmas thermalisés : si on remplace µv2r par l’énergie thermique E2,th = kBT dans
le logarithme, on peut définir une distance b90(vr) correspondant à une particule
incidente ayant une énergie thermique :
b90,th =
Z1Z2e
2
8pi0kBT
. (C.23)
Cette disance se trouve être liée au rayon de Landau rL =
e2
4pi0kBT
par :
b90,th =
Z1Z2
2
rL. (C.24)
On a alors :
σP = 4pi (b90(vr))
2 ln Λ, (C.25)
avec
ln Λ = ln
λDe
b90,th
= ln
(
2
Z1Z2
λDe
rL
)
, (C.26)
qui est le logarithme coulombien. Les valeurs des logarithmes coulombiens pour les
collisions entre électrons dans différents plasmas spatiaux sont reportées dans le
tableau C.1
2 Interprétation du logarithme coulombien
Une manière d’interpréter le logarithme coulombien consiste à dire qu’il carac-
térise l’importance des collisions lointaines par rapport aux collisions proches. En
effet, on peut définir la section efficace de transfert de quantité de mouvement par
les collisions proches entrainant une déviation supérieure à pi/2 :
σp,proches = 4pi (b90(vr))
2
[
ln
(
sin
θ
2
)]pi
pi
2
(C.27)
= 4pi (b90(vr))
2 ln
√
2. (C.28)
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Faisons apparaître σp,proches dans l’expression de σp :
σp = 4pi (b90(vr))
2 ln Λ (C.29)
= 4pi (b90(vr))
2 ln(
√
2)× ln Λ
ln
√
2
(C.30)
≈ 2.9 σp,proches × ln Λ (C.31)
Cette dernière expression montre que le logarithme coulombien quantifie l’impor-
tance des collisions lointaines.
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Annexe D
Physique statistique et théorie
cinétique des gaz
Les résultats de le théorie cinétique des gaz se démontrent en physique statistique.
Je rappelle ici quelques notions de physique statistique permettant d’étudier
l’équilibre thermique. Pour plus de détails, on peut se référer à (Diu et al., 2001),
qui est ma principale référence pour cette annexe.
1 Bases de la physique statistique
1.1 Cadre
La physique statistique permet de décrire plusieurs types de systèmes : les sys-
tèmes isolés (qui n’échangent pas de particules ni d’énergie avec l’extérieur) sont
décrits par le formalisme microcanonique, les systèmes fermés (qui n’échangent pas
de particules avec l’extérieur) mais qui échangent de l’énergie avec l’extérieur tout
en étant en contact avec un thermostat sont décrits par le formalisme canonique, et
enfin les systèmes non fermés mais en contact avec un thermostat sont décrits par
le formalisme grand-canonique.
1.2 Postulat fondamental
La physique statistique repose sur le postulat microcanonique fondamental sui-
vant : à l’équilibre, tous les états microscopiques que peut prendre un système isolé
ont la même probabilité d’existence.
2 Théorème d’équipartition
En physique statistique, le théorème d’équipartition de l’énergie énonce que pour
un système en contact avec un thermostat, tous les termes quadratiques indépen-
dants du Hamiltonien ont pour valeur moyenne sur la distribution 1
2
kBT .
Le théorème d’équipartition est valable en mécanique classique uniquement.
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3 Evolution temporelle d’un système en physique
statistique classique
3.1 Equation maîtresse pour un système isolé
En physique statistique classique, l’évolution temporelle d’un système macrosco-
pique isolé repose sur l’équation maîtresse. Cette équation, qui est un postulat en
mécanique classique, se démontre en mécanique quantique à partir de l’équation de
Schrödinger. Elle donne l’évolution des probabilités Pi(t) de peuplement des états
microscopiques i du système :
dPi
dt
=
∑
j
(ajiPj(t)− aijPi(t)), (D.1)
où aji est la probabilité de transition de l’état j vers l’état i. Par hypothèse, les
coefficients sont symétriques : aij = aji : cela traduit l’invariance par renversement
du temps des processus de transition entre états.
3.2 Equation maîtresse pour un système en contact avec un
thermostat
L’évolution temporelle d’un système macroscopique en contact avec un ther-
mostat peut se déduire de l’équation précédente, qui décrit, rappelons-le, des sys-
tèmes isolés. (Pour cela il suffit d’appliquer l’équation D.1 au système global composé
du système en contact avec le thermostat et du thermostat, qui est isolé.) L’équation
maîtresse pour un système en contact avec un thermostat prend la forme ;
dPi
dt
=
∑
j
(aji(T )Pj(t)− aij(T )Pi(t)), (D.2)
où Pi est la probabilité que le système soit dans l’état microscopique i et akl(T ) est
la probabilité de transition de l’état k vers l’état l par unité de temps, qui dépendent
de la température T du système. Ces akl ne sont pas symétriques, ils vérifient :
aji(T )e
−Ej/kBT = aij(T )e−Ei/kBT , (D.3)
où Ek désigne l’énergie de l’état k.
3.3 Evolution temporelle vers l’équilibre
L’équation maîtresse permet de démonter qu’un système macroscopique évo-
lue spontanément vers un état d’équilibre (aussi bien pour un système isolé
que pour un système en contact avec un thermostat). La démonstration n’est pas
triviale : cette propriété qui nous semble naturelle n’est donc pas aussi évidente
qu’elle en a l’air !
Au niveau microscopique cela se traduit par le fait que la distribution de pro-
babilités de peuplement des différents états évolue vers la distribution d’équilibre,
quelle que soit la distribution initiale. Par ailleurs, la distribution d’équilibre a la
propriété d’être décrite par la distribution microcanonique si le système est isolé, et
par la distribution canonique si le système est en contact avec un thermostat.
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3.4 Equilibre détaillé
A l’équilibre, on peut montrer que les termes de la somme de l’équation maîtresse
se compensent deux à deux. Cela se formule sous la forme du principe de l’équilibre
d’étaillé : à l’équilibre, le taux de transition d’un l’état microscopique i
vers un état microscopique j est égal au taux de transition inverse de
l’état j vers l’état i. Ainsi, l’état d’équilibre correspond à une situation où la
population globale de chaque état individuel reste stable non pas car les différents
processus de production et de pertes se compensent globalement, mais parce que
chaque processus de transition individuel est compensé par son processus inverse.
Notons que c’est grâce au fait que les coefficients akl de l’équation maîtresse
microcanonique sont symétriques que les termes de la somme se compensent deux à
deux. Le principe de l’équilibre détaillé découle donc de l’invariance des équations
microscopiques par renversement du temps.
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Annexe E
Correction sphérique dans
l’expression de l’épaisseur optique
On s’intéresse à l’absorption du rayonnement de l’étoile dans l’atmosphère de la
planète. L’équation de transfert radiatif s’écrit :
di
ds
(z) = −n(z)σi(z). (E.1)
où z est l’altitude, i l’irradiance, s l’abscisse curviligne le long de la trajectoire du
rayon, n la densité de particules qui absorbent et σ la section efficace d’absorption.
On peut faire apparaître l’épaisseur optique dτ d’une longueur élémentaire ds de
chemin optique :
di
i
(z) = −dτ(z), (E.2)
avec
dτ = n(z)σds. (E.3)
Ceci s’intègre en
i(z) = i(zmax)e
−τ(z), (E.4)
avec
τ(z) =
zmax∫
z
dτ =
zmax∫
z
n(z)σds (E.5)
qui est l’épaisseur optique de la couche d’atmosphère située au-dessus de l’altitude
z.
1 Atmosphère plan-parallèle
Dans le cas d’une modélisation plan-parallèle, la longueur du trajet optique com-
pris entre les altitudes z et z + dz est ds = dz/ cos(χ), où χ est l’angle stellaire
zénithal (voir figure E.1). On a alors :
dτ(z) = n(z)σ
dz
cos(χ)
(E.6)
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Figure E.1 – Limites de la modélisation plan-parallèle dans une situation où la
sphéricité de l’atmosphère est importante.
qui s’intègre en :
τ(z) =
1
cos(χ)
N(z)σ, (E.7)
avec N(z) =
zmax∫
z
n(z)dz qui est la densité colonne (mesurée en m2) de l’atmosphère
situéee au-dessus de l’altitude z.
Comme le montre la figure E.1, cette modélisation n’est pas réaliste dans le cas
où la sphéricité de l’atmosphère intervient de manière significative, notamment pour
de grands angles stellaires zénithaux ou lorsque l’épaisseur de l’atmosphère n’est pas
négligeable par rapport au rayon de la planète. Il est alors nécessaire de tenir compte
de la sphéricité de l’atmosphère dans le calcul de ds.
2 Correction sphérique
On suppose que l’étoile est à l’infini dans la direction ~uX . On s’intéresse à un
rayon qui touche la surface de la planète au point P de latitude λ et d’angle de phase
Φ. Dans le repère (C, ~uX , ~uY , ~uZ), P a pour coordonnées : (XP = Rp cosλ, YP =
Rp cosλ cos Φ, ZP = Rp sinλ). Les figures E.2 et E.3 fixent la géométrie du problème
et les notations. La notation z (avec une lettre z minuscule) désigne l’altitude.
Calculons la longueur ds de la portion de trajet optique comprise entre les alti-
tudes z et z + dz.
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Figure E.2 – Coupe dans le plan perpendiculaire à l’équateur de la planète et
passant par le centre de la planète C et le point P . λ est la latitude de P .
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Figure E.3 – Coupe dans le plan parallèle à l’équateur de la planète et passant par
le point P . L’étoile est dans la direction ~uX .
Dans le triangle rectangle A′2HB on a (voir figure E.3) :
A′2B
2 = BH2 + A′2H
2 (E.8)
Or A′2B = A′B = A′A+ AB = de+ AB. Donc
(de+ AB)2 = BH2 + (ds+ A2H)
2 (E.9)
Cela entraîne
ds =
√
(de+ AB)2 −BH2 − A2H
=
√
(de+ AB)2 − (Rp cosλ sinφ)2 − A2H
(E.10)
Reste à calculer de, AB et A2H.
– Calcul de A2H : figure E.3 : Dans le triangle rectangle A2BH on a :
A2B
2 = A2H
2 +HB2 (E.11)
⇒ A2H =
√
A2B2 −HB2
=
√
AB2 − (Rp cosλ sinφ)2
(E.12)
– Calcul de AB : figure E.2 : Dans le triangle rectangle ABC on a :
AC2 = AB2 +BC2 (E.13)
⇒ AB =
√
AC2 −BC2
=
√
(Rp + z)2 − (Rp sinλ)2
(E.14)
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– Calcul de de : figure E.2 : Dans le triangle rectangle A′BC on a :
A′C2 = A′B2 +BC2
= (AB + de)2 +BC2
(E.15)
Ainsi
de =
√
A′C −BC2 − AB
=
√
(Rp + z + dz)2 − (Rp sinλ)2 −
√
(Rp + z)2 − (Rp sinλ)2
(E.16)
On obtient ainsi
ds =
√
(Rp + z + dz)2 −R2p(sin2 λ+ cos2 λ sin2 φ)−
√
(Rp + z)2 −R2p(sin2 λ+ cos2 λ sin2 φ)
(E.17)
Or l’angle stellaire zénithal vérifie :
cosχ =
~CP
CP
· ~uX
= cosλ cosφ
(E.18)
Donc
sin2 χ = 1− cos2 χ
= 1− cos2 λ cos2 φ
= 1− (cos2 λ)(1− sin2 φ)
= sin2 λ+ cos2 λ sin2 φ
(E.19)
L’expression de ds se simplifie donc :
ds =
√
(Rp + z + dz)2 −R2p sin2 χ−
√
(Rp + z)2 −R2p sin2 χ (E.20)
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Article : Mesure de la polarisation
d’une raie de H+3 dans les aurores de
Jupiter
Suite à la découverte de la polarisation de la raie rouge des aurores terrestres
(Lilensten et al., 2008), s’est posée la question de savoir si les émissions aurorales des
autres planètes du système solaire étaient polarisées. J’ai participé à la recherche de
polarisation dans les émissions aurorales infrarouges de Jupiter.
Nous avons observé la raie de H+3 à 3.95 µm avec le spectropolarimètre du té-
lescope United Kingdom Infrared Telescope (UKIRT). Nous détectons des taux de
polarisation rectiligne atteignant 6.63 ± 1.46 %. L’article ci-joint est accepté dans
Astronomy & Astrophysics. Ces mesures restent à confirmer car elles reposent sur
des hypothèses concernant la variabilité temporelle des aurores.
Ma première contribution à cette étude a été de participer aux observations
au UKIRT à Hawaï avec Steve Miller et Makenzie Lystrup. J’ai ensuite écrit le
programme de réduction des données, pour passer des images 2D fournies par le
UKIRT à des spectres (voir figures F.1 et F.2), puis j’ai participé à l’interprétation
des données en terme de taux de polarisation linéaire et ai pris une part active dans
la rédaction de l’article.
Figure F.1 – Image brute fournie par le spectropolarimètre du UKIRT. La demi-
image du haut contient l’émission de Jupiter et celle du bas correspond au fond de ciel.
La longueur d’onde varie horizontalement et la dimension spatiale varie verticalement.
Chaque demi-image est elle-même séparée verticalement en deux : la partie haute
contient le rayonnement ordinaire et la partie basse le rayonnement extraordinaire.
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Figure F.2 – Spectre correspondant au faisceau ordinaire extrait de l’image F.1. La
flèche montre la raie à 3.95 µm.
H+3 est formé par un processus chimique. La polarisation de ses émissions pour-
rait être reliée aux champs électromagnétiques présents dans l’atmosphère. Il est
maintenant nécessaire d’étudier ce mécanisme d’un point de vue théorique afin de
préciser ce lien.
Il est probable que l’émission Lyα aurorale soit également polarisée. Dans ce cas,
la polarisation serait due à l’anisotropie présente dans les flux d’électrons auroraux.
Cette anisotropie se répercute sur les collisions entre les électrons et les particules
atmosphériques, et sur l’émission qui en découle : la polarisation de la raie Lyα
excitée par impact électronique a été mesurée par James et al. (1998). C’est par un
processus analogue que la raie rouge des aurores terrestres est polarisée (Bommier
et al., 2011). Cependant il n’existe actuellement pas d’instrument spatial capable de
mesurer une polarisation en Lyα 1.
1. La mesure d’une polarisation à cette longueur d’onde est compliquée par le fait que les
éléments optiques y sont très absorbants. Néanmoins cette mesure reste possible en utilisant des
réflexions plutôt que des transmissions : Chwirot et al. (1993) décrit un analyseur de polarisation
Lyα basé sur des réflexions sur des miroirs de quartz.
226
Astronomy & Astrophysics manuscript no. Pola14314 c￿ ESO 2011
April 21, 2011
Is the Jovian auroral H+
3
emission polarised?
M. Barthelemy1, M. B. Lystrup2, H. Menager1, S. Miller3, J. Lilensten1
1 Institut de Planetologie et d’Astrophysique de Grenoble, UJF-CNRS, BP 53, 38041 Grenoble Cedex 9, France.
e-mail: mathieu.barthelemy@obs.ujf-grenoble.fr
2 Laboratory for Atmospheric and Space Physics, University of Colorado, 392 UCB, Boulder, Colorado, USA.
3 Atmospheric Physics Laboratory, Department of Physics and Astronomy, University College London, Gower Street, LONDON,
UK.
March 2011
ABSTRACT
Context.Measurement of linear polarisation in Earth’s thermospheric oxygen red line can be a useful observable quantity for charac-
terising conditions in the upper atmosphere; therefore, polarimetry measurements are extended to other planets. Since FUV emissions
are not observable from the ground, the best candidates for Jupiter auroral emissions are H+3 infrared lines near 4 µm. This ion is
created after a chemical process in the Jovian upper atmosphere. Thus the anisotropy responsible of the polarisation cannot be the
particle impact as in the Earth case.
Aims. The goal of this study is to detect polarisation of H+3 emissions from Jupiter’s aurora.
Methods.Measurements of the H+3 emissions from Jupiter’s southern auroral oval were performed at the UK Infrared Telescope using
the UIST-IRPOL spectro-polarimeter, with the instrument slit positioned perpendicular to Jupiter’s rotation axis. Data were processed
by dividing the slit into 24 bins. Stokes parameters (u, q and v), polarisation degree and direction were extracted for each bin and
debiased.
Results.More than 5 bins show polarisation with a confidence level above 3σ. Polarisation degrees up to 7% are detected. Assuming
the auroral intensity is constant during the 8 waveplate positions exposure time, i.e. around 10 minutes, strong circular polarisation is
present, with an absolute value of the Stokes v parameter up to 0.35.
Conclusions. This study shows that polarisation is detectable in the Jovian infrared auroras, but new measurements are needed to
be able to use it to characterise the ionospheric environment. At present, it is not possible to propose a mechanism to explain this
polarisation owing to the lack of theoretical work and laboratory experiments concerning the polarisation of H+3 .
Key words. giant planet – aurora – polarisation – H+3
1. Introduction
Planetary auroral emissions are a signature of coupling between
the magnetosphere and upper atmosphere, a coupling that is re-
sponsible for transferring often large quantities of energy and
angular momentum between the two structures, particularly for
the outer planets. Understanding the properties of these emis-
sions is an important part of understanding the planetary system
as a whole. It has been shown that Earth’s auroral emissions may
be polarised, with measurements of the oxygen red line revealing
linear polarisation between 2 and 6% (Lilensten et al. 2008). The
polarisation due to electron impact is linked to the energy of the
incident particles; in the case of Earth’s O line at 630 nm, the de-
pendency of polarisation rate on the energy is very flat (Bommier
et al. 2011). The altitude of the emission also aﬀects the final
polarisation rate because depolarisation occurs during collisions
of the excited atoms with atmospheric particles. Depolarisation
processes play a major role on Earth thanks to the long lifetime
(110 s) of the excited state O1D.
On Jupiter, the strongest auroral emissions are in the EUV
from H and H2 (observable by space telescopes) and in the in-
frared from the H+3 molecular ion (observable with ground-based
telescopes). Polarisation measurements of auroral emissions
would be a promising way to interpret any kind of anisotropy.
The formation of H+3 comes from to a chemical process (Miller
et al. 2000), so the emissions are not directly connected with
particle impact. Information about the precipitating particles is
lost and polarisation would only be caused by anisotropies in the
ionospheric environment, for example by the magnetic or elec-
tric fields.
Interactions between Jupiter’s magnetosphere and upper at-
mosphere result in a system of electric fields that drive currents
through the ionosphere and generate large amounts of Joule and
ion drag heating, more than 1014 W (Miller et al. 2000). The
auroral ionospheric electric field is generally considered to be
equatorwards with a strength of 1V.m−1. The influence of this
electric field is evident in observations of ion flows along the
main auroral oval: H+3 ions respond to the E × B force by flow-
ing counter to Jupiter’s rotation with speeds of 1- 2 km s−1, as
first reported by Rego et al. (1999). However, there has been no
observational method for measuring these fields.
There are currently no experimental or theoretical studies of
how electric and/or magnetic fields might cause polarisation ef-
fects for the H+3 ion, either in the polarisation of laboratory plas-
mas or planetary auroral emissions. Nonetheless, given the ob-
servation of polarisation in Earth’s auroral emissions, it is impor-
tant to test the idea with giant planets like Jupiter, particularly
given the current lack of observational methods for measuring
the magnetospherically-generated ionospheric electric fields in
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the outer solar system. To that end, we performed observations
of Jupiter’s southern auroral oval in August, 2008 at the UK
Infrared Telescope (UKIRT), which is equipped with spectro-
polarimetric capability.
2. Observations
Spectro-polarimetry data were collected on August 4, 2008 at the
United Kingdom Infrared Telescope (UKIRT) on Mauna Kea in
Hawaii using the UKIRT Imager-Spectrometer (UIST) instru-
ment in conjunction with the Infrared Polarimeter (IRPOL2).
The UIST/IRPOL2 instrument combination consists of an exter-
nal half-wave retarder (the waveplate), internal focal-plane slit
masks, and an internal Wollaston prism. In spectro-polarimentry
mode, a slit mask is applied to create two 20￿￿ long slits. The
slit mask thus transmits two images onto the Wollaston prism,
which splits them into orthogonally-polarised extraordinary (e-)
and ordinary (o-) beams. These four beams are subsequently dis-
persed by the grism to produce the e- and o- spectra of the target
and e- and o- spectra of adjacent sky on the detector array with
a beam separation of 152 pixels. The narrowest slit available,
two pixels (0.24￿￿) wide, was used to minimise eﬀects of uneven
illumination across the slit, which can arise when observing an
extended object with variable emission such as Jupiter’s aurora.
The slit was rotated to position angle of 81.22◦ so that it was per-
pendicular to Jupiter’s rotational axis, sampling east-west across
Jupiter’s disk. In Jupiter’s auroral regions, at jovigraphic lati-
tudes of ∼ ±75◦, the slit was long enough to sample the entire
width of the planet. The measurements were done in the long-L
atmospheric window, between 3.620 and 4.232 µm, with a spec-
tral resolution of 6.1 × 10−4µm per pixel. In this wavelength re-
gion, Jupiter’s infrared continuum is (almost) totally absorbed
by stratospheric methane and bright H+3 emissions are easily de-
tected on a dark background.
Acquisition images were recorded using the guide camera
with the Brackett α filter in exposures of 10 s and were used to
position the slit of the instrument across the main southern au-
roral region. The sequence of images shows the changing auro-
ral configuration during part of the course of these observations
(Fig. 1). The first (top) image and the second (immediately be-
low) show the full southern auroral oval, displayed on the disk of
the planet. The oval is strongly limb-brightened on the dusk limb
due to both the oval coinciding with the limb and the fact that H+3
extends up to high altitudes, some 3,000 km or more above the
reference 1 bar level (Lystrup et al. 2008). Thus our line-of-sight
passes through an extended column of H+3 . Poleward of the main
oval, diﬀuse polar emission is observed to exhibit some struc-
ture, perhaps associated with the polar cap itself. As the planet
rotates, subsequent images show some emission equatorward of
the main oval, which will be discussed in a future publication.
The oﬀset in Jupiter’s magnetic axis (∼10◦) means that the au-
roral oval does not rotate symmetrically around the rotational
pole. In the final images the auroral oval has rotated far enough
that in the observer’s line of sight it is almost entirely colocated
with the dusk limb. These viewing constraints must be borne in
mind when interpreting the intensity profiles shown in Fig. 2 and
subsequent figures.
After target acquisition, a complete UIST/IRPOL2 Jupiter
observation consisted of eight exposures of 30 s each, an ob-
ject and sky pair at each of the following waveplate angle posi-
tions: 0◦ , 22.5◦ , 45◦ , 67.5◦ , 90◦ , 112.5◦ , 135◦ , and 167.5◦.
These eight positions are needed to correct for spectral modula-
tion in polarisation, which is due to multiple reflections within
the plates of the wave plate assembly as described by Aitken
& Hough (2001). Instrument overheads result in a total elapsed
time of ∼ 10 minutes to observe in all eight positions, during
which Jupiter rotates ∼ 6◦. Sixteen sets of data were recorded
during the night (Table 1).
Guiding was achieved using the guide camera system and
was stable throughout the night. An unpolarised star (HD
188512) and a star with known polarisation in the K band (HD
150193, polarisation degree equal to 1.68±0.02; angle of 60◦;
Whittet et al. (1992)) were observed for polarisation calibration.
Each set of star observations, made immediately before and af-
ter the Jupiter observations, were recorded at all eight waveplate
positions.
3. Data processing
The data were reduced using the Starlink software package ac-
counting for dark current, bad pixels, and flat-fielding1. Airmass
correction, wavelength calibration, flux calibration, and sky sub-
traction were performed separately and the e- and o- beams in
each exposure were aligned for pixel-to-pixel correspondence.
The o- and e- images were both divided into 24 longitudinal bins
of 6 pixels (equivalent to 0.72￿￿) each and subtending ∼ 1100km
on the planet.
Instrumental polarisation was not considered to be signifi-
cant; according to UKIRT, it is expected to be much less than
1%. For this instrument configuration, the polarisation eﬃciency
peaks at 97% at around 3.65 µm and falls oﬀ, approaching 86%
at longer wavelengths. The eﬃciency as a function of wave-
length (λ) has been fit by UKIRT according to P%(λ) = −398.1+
272.6(λ) − 37.5(λ)2 and was taken into account.
This study focuses on the 3.953 µm emission line, the Q(1,0-
) transition with ν2 → 0 (see Watson et al. (1984) for spectro-
scopic details). To measure the intensity of the line for each of
the waveplate positions φ, we fitted the spectral profile with a
Gaussian function:
Iφ(λ) = Bφ +
Aφ
σφ
√
2π
e
− (λ−λ0,φ )
2
2σ2
φ . (1)
We fitted the line on a group of nine pixels around the predefined
line centre. To avoid local minima, a least square routine with
random starting points was performed 15 times. This was only
done when the 3.95 µm line was clearly identified, i.e. when the
noise was far less than the signal. For data with a very low signal-
to-noise ratio, the hypothesis of χ2r = 1 used to deduce variances
of the fitted parameters becomes strongly false, and the polari-
sation degree has little meaning. For this reason, in cases where
the emission line in our data was weak, the results become un-
certain, so we do not consider these cases for the estimation of
the polarisation degree.
3.1. Degree and angle of linear polarisation
The normalised Stokes parameters q and u are generally ob-
tained using the ratio method (hereafter Method 1):
q =
Rq − 1
Rq + 1
, (2)
where
R2q =
(e/o)0
(e/o)45
. (3)
1 Details of the Starlink software package are available at
http://starlink.jach.hawaii.edu/
2
Barthelemy et al.: Polarisation in Jovian H+3 emission.
Fig. 1. Sequence of Brackett α acquisition images of Jupiter’s aurora. Each image was recorded just before a full UIST/IRPOL2 set
of observations i.e. from the top to the bottom (UT): 0628, 0648, 0721, 0749, 0850, 0912, 0938.
In these equations, e and o refer to the intensities of the e- and o-
lines at the relevant waveplate positions φ, indicated by the suf-
fixes. They correspond to the Aφ parameters from the Gaussian
fits. The same calculations give the u Stokes parameter if data
for the 0◦ and 45◦ positions are replaced in the above equations
by data from the 22.5◦ and 67.5◦. This provides a calculation for
the linear polarisation rate p,
p =
￿
q2 + u2, (4)
and the polarisation direction θmeasured counterclockwise from
the slit direction:
θ =
u
|u| ×
1
2
acos(
q
q2 + u2
). (5)
Method 1 is subject to too much noise to be useable in de-
riving the degree of polarisation. Thus we considered two other
3
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Fig. 2. Position of the slit on the planet, determined from matching the intensity profile of the 3.953 µm line to a cut of the brightness
of the Brackett α image. UT 0721, CML 53.51.
Table 1. Table of the 16 data sets.
Dataset Start time (UT)
1 0619
2 0628
3 0638
4 0648
5 0657
6 0721
7 0739
8 0749
9 0840
10 0850
11 0902
12 0912
13 0929
14 0938
15 0951
16 1001
methods of calculating the polarisation. The first of these (here-
after Method 2) is taken from Semel et al. (1993) :
1 + 4
Q
I
=
(e/o)0
(o/e)45
(6)
where Q and I are the non-normalised, corresponding Stokes
parameters. Following Semel et al. (1993), this method is less
susceptible to noise and errors. The Stokes parameterU is recov-
ered by replacing the angles of the waveplate as in the Method
1. However, this method can give incorrect results if the wave-
plate retardation is not exactly 180◦ at 3.95 µm. A zero order
waveplate presents a relative phase Γ equal to,
Γ =
2π × ∆n × L
λ0
(7)
where L is the length of the crystal and ∆n the diﬀerence in in-
dices. In the case of UIST/IRPOL, the plate is half wave at 3.5
µm, so the retardance is expected to be 0.44 wave or 159.49◦ at
4
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3.953 µm.We therefore used a third method (Method 3) that con-
sists of solving the system of equations in Landi Degl’Innocenti
et al. (2004), which gives the intensity versus the positions of the
waveplate and the polariser and the retardance of the waveplate:
D(α, β, δ) =
1
2
[I + (Q × cos(2α) + U × sin(2α)) × cos(2(β − α))
− (Q × sin(2α) − U × cos(2α)) sin(2(β − α)) cos(δ)
+ V × sin(2(β − α)) sin(δ)] (8)
where α is the position of the waveplate, β is 0◦ for the ordinary
beam and 90◦ for the extraordinary beam, δ is the retardance
at the measured wavelength, and D the intensity at the rele-
vant waveplate position. For example, e45 corresponds to α=45◦,
β=90◦. Since we sample at eight waveplate positions, we have a
system of over-determined equations that can be solved using a
standard least-squares-fit procedure to derive the components of
the Stokes vector. Once I,U, Q, and V are obtained, it is straight-
forward to calculate the normalised Stokes parameter (u, q and
v) and the polarisation rate through Eq. 4.
Method 3 requires that the overall source intensity remains
stable during the period required to measure intensities for the
eight individual waveplate angles, but is the only method that ac-
counts for the waveplate not being exactly half wave at 3.95µm.
It also has the advantage of being able to detect any circular po-
larisation that may be present. Ge´rard et al. (2003) find that no
significant change in auroral emission intensity occurred during
the 18 minutes needed to acquire FUV data (110-170 nm) in the
main oval. This time is roughly twice that of the overall elapse
time needed for our observations to cover all eight waveplate
positions.
The polarisation rate calculated in Eq. 4 involves the square
root of the sum of two squares, so noise on values q = 0 and u =
0 leads to a non-zero polarisation rate. This problem has been
treated by Simmons & Stewart (1985), who proposed several
debiased estimators. The maximum likelihood estimator is most
accurate in the case of low signal-to-noise ratios. This estimator
is the value of the polarisation rate p0 which maximises the Rice
distribution for polarisation:
F(p, p0) = pe−
p2+p20
2 J0(ipp0), (9)
where J0 is the zeroth-order Bessel function, p is the biased es-
timator divided by its uncertainty, and p0 the true polarisation
rate. The unbiaised polarisation pc rate is given by
∂F
∂p0
(p, p0 = pc) = 0, p ≥ 1.41
pc = 0, p < 1.41
(10)
This estimator results in a threshold at p = 1.41 (i.e. when the
ratio p
σp
< 1.41), below which we are unable to identify polari-
sation with any certainty. Bins for which p = 1.41 are assigned
a polarisation rate of zero and polarisation angles for these bins
are not included in the figures presented here.
To test and choose the best method, we ran the three method
on a panel of data sets. As expected, Method 1 is sensitive to
noise. In our data, it seems that Method 2 is also sensitive, giving
some unexplained variation in the polarisation rate. To check that
Method 3 is less sensitive to noise than the others, we compared
several data sets for the pattern of the polarisation rate for the
three methods (Fig. 3). We can see that Method 3 is the method
with generally the lowest polarisation rate, justifying the choice
of this method for polarisation detection; for example, for the
dataset 5, Method 3 gives lower polarisation rates except for 1
point.
Finally, to check the consistency of our results, we obtained
the intensities of the line in the diﬀerent spectra by summing
the intensities over nine individual pixels around the line cen-
tre, rather than by fitting a Gaussian profile to the line and in-
tegrating. The polarisation measurements derived from both the
Gaussian profiles and the pixel-summation profiles match well,
although the latter are noisier.
3.2. Reference stars
For the reference stars, the polarisation direction is taken from
the celestial local meridian to allow comparison with tabulated
values. The spectrum of the unpolarised standard HD188512
produced a polarisation of 0.95±0.04% for the 100 pixels around
3.95 µm, with a polarisation angle of 67◦±2◦. The polarised stan-
dard HD150193 produced a polarisation degree of 1.53±0.05%
with an angle of 66◦ ± 2◦ for the 100 pixels surrounding 3.95
µm. These polarisation rates are higher than expected, particu-
larly for the unpolarised standard. For the polarised standard, we
can extrapolate the power law of Whittet (Whittet et al. 1992)
using polarisation rates in the U, B, V, R, I, J, H, K bands to
4 µm. This gives a polarisation around 0.5%. Since the antic-
ipated instrumental polarisation is less than 1%, however, the
0.95% found for the unpolarised star is consistent with a value
of zero, and that of the polarised standard with its extrapololated
value of 05.%. Nonetheless, given the uncertainty over the stel-
lar calibrations and the instrumental contribution, we consider
that polarisation rates of less than 1.5% in our data are unreli-
able. As far as the angles are concerned, the polarisation angle
seems to increase with the wavelength for our polarised star (θ(H
band)=57◦, θ(K band)=60◦, (Whittet et al. (1992)). The value of
66◦ ± 2◦ that we derive can be considered consistent with this
trend and as a reliable reference for calibrating polarisation an-
gles for our Jovian spectra.
3.3. Slit position determination
The Brackett-α acquisition images obtained prior to each set of
spectro-polarimetry observations can be used to gauge the posi-
tion of the slit projection on the planet during the observations.
To do this, the wavelength profile of the emission line at 3.953
µmwas first fitted with a Gaussian, and the peak intensity at each
pixel along the slit was used to create a spectral intensity profile.
This was compared to image brightness profiles of east-west cuts
through the Brackett α image at diﬀerent latitudes, and the slit
latitude was then taken as being the one for which the best match
was found between the image and spectral intensity profiles. An
example is shown in Fig. 2.
Both the spectral profile (solid line) and the image profile
(dotted line) in Fig. 2 show a number of features in common. In
the profiles and the accompanying image, planetary west (dawn)
is on the left, and planetary east (dusk) is on the right. We have
labelled five regions from left to right as the West Oval Exterior
(WOE), the West Oval Interior (WOI), the Polar Regions (PR),
the East Oval Interior (EOI) and the East Oval Exterior EOE).
The WOE represents a region from the limb of the planet to the
peak of the dawn auroral oval. The spectrometer slit is sampling
magnetic latitudes below that of the main auroral oval up to the
oval itself. The intensity rises more or less monotonically with
increasing magnetic latitude, although in Fig. 2 there is some
indication in both the spectral and image profiles of a subauroral
5
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Fig. 3. Comparison between the polarisation degrees obtained by the three processing method for data set 5.
arc or spot. The WOI represents the slit projecting from the main
auroral oval polewards. Here the intensity decreases sharply with
increasing magnetic latitude, to reach a minumum on the western
side of the PR. Through the PR the intensity increases slowly
from west to east, before rising rapidly in EOI to the peak of the
dusk auroral oval. Finally, the intensity decreases rapidly in the
EOE from the peak of the main auroral oval to the dusk limb of
the planet.
Our technique of profile matching does not provide an ex-
act match between the spectral and image intensity profiles for
a number of reasons. First, there is a short timelag between the
acquisitions of the image and that of the spectra, that results in
the central meridian longitudes being slightly diﬀerent. Thus the
profiles are intrinsically sampling slightly diﬀerent views of the
planet. Second, the spectra have higher wavelength resolution
than the images. This results in a more intense continuum back-
ground contribution in the image profiles than in the spectral
profiles. This background comes from thermal emission from
Jupiter’s lower atmosphere, as well as from some reflected so-
lar infrared radiation, neither of which has the same east-west
spatial morphology as the upper atmosphere auroral emission.
Finally, insofar as the Brackett-α emission is auroral, it is pro-
duced from H atoms, whose altitude distribution is very diﬀerent
from that of H+3 : H atoms dominate at higher altitudes than the
H2 molecules that gives rise to H+3 , so H is sensitive to excita-
tion by lower energy electrons (probably with energies <10keV).
Again, the exact location where these lower energy electrons de-
posit their energy does not have to match where the higher en-
ergy electrons (10 - 60keV) produce H+3 emission. Because of
these diﬀerences, the main criterion for determining the best es-
timated latitude makes use of the positions of the eastern and
western auroral peaks. We define the eﬀective latitude of the
observations as the one for which the best match between the
spectral profile peaks and the image profile peaks is obtained.
4. Results
In the first eight data sets, the intensity profiles show two peaks
corresponding to locations where the slit projection on the planet
crosses the dawnward and duskward main auroral oval, similar
to those shown in Fig. 2. The last eight sets of data, acquired 40
minutes later, show only one peak, corresponding to a duskward
oval crossing. By that time the oval had rotated to Jupiter’s dusk-
side. The main oval is still visible, but line-of-sight eﬀects cause
diﬃculty in distinguishing it from other high-latitude structures.
For this reason, and also because the signal-to-noise ratio of the
H+3 emission line intensity is better in the first group, we only
consider the first eight data sets in this study. Not surprisingly,
the best signal-to-noise ratio appears in bins where the intensity
of the auroral emission is highest.
4.1. Linear polarisation
We present results only for data bins for which the signal-to-
noise ratio for the intensity of the 3.953 µm H+3 emission line
is greater than 7 so that resulting intensity ratios at the vari-
ous waveplate positions would have S/N>3. We also used a χ-
squared test and eliminated all points with reduced χ2 greater
than 2.26 in order to eliminate false fit results. This corresponds
to a level of confidence of 95.4% that the fit is false.
This procedure has a threshold eﬀect, so polarisation is most
clearly present in bins where the signal is stronger, i.e. in the
main oval. That means a negative report does not imply that po-
larisation is not present, but simply that our criteria for reporting
it have not been met.
Some values of the polarisation parameters for Datasets 1,2,
5, and 8 are given in Figs. 4 to 7 with 1σ error bars, for which
at least some bins met our reporting criteria. The highest unam-
biguous measured polarisation rate is 6.63±1.48% (8th data set,
bin 24). Polarisation detections with confidence levels superior
to 3σ are listed in Table 2.
4.2. Circular polarisation
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Table 2. Polarisation detections with a confidence level superior to 3σ
Data set Bin number Polarisation rate (%) Polarisation angle (◦)
2 24 6.47± 1.59 164.9
5 24 2.39± 0.73 93.4
6 21 4.17± 1.23 3.4
7 18 4.90± 1.41 48.4
8 24 6.63± 1.46 18.3
The normalised Stokes v parameters has also been calculated.
Several points with circular polarisation appear with confidence
level higher than 3σ. Both left and right polarisation are present,
but the negative (right) v values are greater than the left ones.
The highest absolute value of v is 0.34 in a right configuration.
This is particularly important, and it validates a posteriori the
method we used to calculate the Stokes parameters.
5. Discussion
5.1. Linear polarisation
Although we have unambiguously detected a measurable degree
of polarisation in the Jovian H+3 auroral and polar emissions, our
results do not demonstrate any clear correlation between the de-
gree of polarisation and the location on the main oval. There is
some evidence that the highest reportable levels are for pixels
just to the east of the main oval for data sets 1, 2, and 8.
Polarisation angles are fairly unstructured. They are listed in
Table 3. The exterior part of the west oval presents only two ac-
curate points. Polarisation angles are around 100◦ from the slit
in the direction of the trigonometric rotation. The interior region
shows angles that are more or less parallel to the slit with angles
around 150◦ for data sets 3, 4, and 5 and between 0◦ and 25◦
for the three subsequent sets. In the polar regions we found no
preferential direction. The east oval presents directions around
90◦(between 60◦ and 120◦) in its inner region and direction par-
allel to the slit in its exterior region (between 170◦ and 8◦). It is
diﬃcult to interpret this direction because there is currently no
theoretical link between the polarisation and the local fields. The
complex and small-scale structure of the polar region validates
the diﬃculty of finding a preferential direction in this region.
Besides that, the FUV intensity of the emissions can vary on
timescales of tens of seconds in the PR (Ge´rard et al. 2003). The
method we used is not valid in the PR if such rapid variations
occur in H+3 emission there.
5.2. Circular polarisation
We also observed circular polarisation, which is more diﬃcult
to interpret than the linear polarisation. The sign of the Stokes
v parameter seems to be strongly structured (Table 4). For those
cases where we are confident of the detection, the EOE always
shows a negative value of v and the EOI a positive one. The
PR does not show a clear structure, and the circular polarisation
is often close to zero. For the west oval, the WOE presents a
positive Stokes v value and the interior region a negative one,
except for the first two data sets.
5.3. Possible links with the E and B fields
There may be several processes causing the molecular
anisotropy that results in the observed polarisation. The iono-
spheric electric field has an eﬀect on the polarisability tensor of
the H+3 molecule. This results in a small additional dipole being
generated parallel to the electric field, which adds to the dipole
associated with the ν2 ro-vibrational transitions being observed.
There are no direct measurements of the ionospheric field al-
though, as previously mentioned, but it may be deduced from
calculations (Smith et al. 2005). Generally, the electric field is
thought to be directed equatorwards across the main auroral oval.
If the electric field is the primary factor aﬀecting the observed
polarisation, then the angle would be expected to be 165◦ at the
dawn limb. In the dusk sector of the oval, the angle should be
15◦ at the limb. On the body of the planet, the polarisation angle
would gradually approach 90◦ towards the centre. However, su-
perimposing the polarisation direction on the Bracket α image8
does not fit well with these expectations. That said, the spatial
variability of auroral processes and the corresponding electric
fields generated in the ionosphere (Smith et al. 2005; Lystrup
et al. 2007) may explain that no clear link between the polarisa-
tion and the fields appears in these first observations. The circu-
lar polarisation, on the other hand, seems to be more structured
than the linear one.
Proper interpretation of these results requires full ab initio
calculations and laboratory experiments concerning the polari-
sation of H+3 emission, work that has not yet been performed.
Initial calculations show that changes in the computed Einstein
A coeﬃcients of the lines observed in this study can be generated
by including a small fixed dipole in the space-fixed x-direction,
which could correspond to north-south on the planet. For the
Q(1,0-) line at 3.953 µm, a fixed dipole of just 0.01 atomic units
(0.025 Debye) causes a reduction in A from 129 s−1 to 113 s−1,
of about 12.5% and more than enough to account for our ob-
served polarisation.
Notwithstanding our current inability to model it fully, the
detection of polarisation in the H+3 emission from Jupiter’s au-
roral/polar regions gives planetary scientists another tool with
which to probe the physical conditions of upper atmospheres.
The polarisation of other lines could also be studied. For exam-
ple, the auroral Lyman α line could be polarised, and the Stokes
parameters can be linked with the magnetic field due to Hanle
eﬀect during radiative transfer (Ben-Jaﬀel et al. 2005) and also
with the particle precipitation energy (James et al. 1998). If those
theoretical eﬀects are confirmed, it seems that, as in the case
for the Earth, simultaneous polarisation observations of several
emission lines could help determine prevailing ionospheric con-
ditions and thus provide constraints for ionospheric models.
6. Conclusions
We have reported the first measurement of polarisation in in-
frared H+3 Jovian auroral emissions with a confidence level
greater than 3σ for both linear and circular polarisation. These
results were found under the assumption that the emission in-
tensity is constant during each set of observations, which is true
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Table 3. Polarisation direction along the slit, taken from the slit direction in the trigonometric sense in degree.
Dataset West oval exterior West oval interior Polar regions East oval interior East oval exterior
1 X X around 100 67 / 3 around 170
2 X X X 86 / 77 / 33 around 175
3 X 154 / 3 68 5 175
4 92 165 126 109 X
5 105 158 168 / 78 90 X
6 X 3 / 15 X 63 3
7 X 3 155 / 139 / 48 X 174
8 X 24 / 7 /22 7 / 171 / 132 102 / 120 18
Notes. Crosses indicate that no unambiguous polarisation was found. Where approximate values are given, several points with close direction
occur. The west oval is dawnward and the east oval is duskward.
Table 4. Sign of the Stokes v normalised parameter along the slit.
Dataset West oval exterior West oval interior Polar regions East oval interior East oval exterior
1 + + + + X
2 X + no clear tendency + X
3 X - no clear tendency around 0 -
4 + - + + -
5 + - around 0 + -
6 X - around 0 + -
7 X - around 0 X -
8 around 0 - - around 0 -
Notes. Crosses indicate that no unambiguous polarisation was found.
in the main oval following Ge´rard et al. (2003). The polarisa-
tion appears primarily in or close to the main auroral oval, with
polarisation degrees up to 7%. Polarisation directions are un-
structured, and there appears to be no definitive link with local
anisotropy. However, a structured circular polarisation is mea-
sured. Laboratory experiments and ab initio calculations are now
needed to fully understand these results. For now, follow-up ob-
servations to confirm detections in the northern and southern
aurora with better signal-to-noise ratios are not possible. The
spectro-polarimetry instrument on UKIRT was the only facility
capable of making these measurements owing to the required
wavelength range and resolution, and since the time of these
observations the telescope has ended the use of its Cassegrain
instruments. Other emission lines could be polarised in the
Jovian auroral emissions, especially the Lyman α line and the
H2 Werner and Lyman bands. Such observations would require
a FUV spectro-polarimeter, not currently in existence.
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Barthelemy et al.: Polarisation in Jovian H+3 emission.
Fig. 4. Results for the first data set, recorded at 6:19 UT. Error bars indicate the 1σ confidence level. (a) Intensity of the 3.95 µm line
in arbitrary unit. Missing values correspond to points where the Gaussian fits were not satisfactory. (b) Normalised Stokes parameter
q. (c) Normalised Stokes parameter u. (d) Debiased polarisation rate pc. (e) Polarisation angle θ where pc ￿ 0. 90◦ corresponds
to a vertical polarisation vector; 0◦ corresponds to an horizontal vector on the Jovian disk (i.e. referring to the slit direction). (f)
Normalised Stokes parameter v.
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Barthelemy et al.: Polarisation in Jovian H+3 emission.
Fig. 5. Same as Fig. 4 for data set 2, recorded at 6:29 UT.
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Barthelemy et al.: Polarisation in Jovian H+3 emission.
Fig. 6. Same as Fig. 4 for data set 5, recorded at 6:38 UT.
 0
 5
 10
 15
 1  2  3  4  5  6  7  8  9  10 11 12 13 14 15 16 17 18 19 20 21 22 23 24
(a)
I (a. u.)
-0.1
-0.05
 0
 0.05
 0.1
 1  2  3  4  5  6  7  8  9  10 11 12 13 14 15 16 17 18 19 20 21 22 23 24
(b)
q
-0.1
-0.05
 0
 0.05
 0.1
 1  2  3  4  5  6  7  8  9  10 11 12 13 14 15 16 17 18 19 20 21 22 23 24
(c)
u
 0
 5
 10
 1  2  3  4  5  6  7  8  9  10 11 12 13 14 15 16 17 18 19 20 21 22 23 24
(d)
p (%)
 0
 45
 90
 135
 180
 1  2  3  4  5  6  7  8  9  10 11 12 13 14 15 16 17 18 19 20 21 22 23 24
(e)
! (
o
)
-0.3
-0.2
-0.1
 0
 0.1
 0.2
 0.3
 1  2  3  4  5  6  7  8  9  10 11 12 13 14 15 16 17 18 19 20 21 22 23 24
(f)
v
11
Barthelemy et al.: Polarisation in Jovian H+3 emission.
Fig. 7. Same as Fig. 4 for data set 8, recorded at 7:39 UT.
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Barthelemy et al.: Polarisation in Jovian H+3 emission.
Fig. 8. polarisation direction for data set 8, overlayed on the disk recorded at 7:49 UT. The length of the vector represents the
polarisation degree.
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ANNEXE F. ARTICLE : MESURE DE LA POLARISATION D’UNE RAIE DE H+3
DANS LES AURORES DE JUPITER
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Annexe G
Contribution à des articles
Je joins ici les articles auxquels j’ai contribué pendant ma thèse.
1 Energie consommée pour créer une paire électron-
ion dans cinq atmosphères planétaires.
Cyril Simon, Guillaume Gronoff et Jean Lilensten ont effectué la plus grosse
partie du travail et ont rédigé cet article. Ma contribution a été de faire le calcul de
l’énergie par paire pour la planète Jupiter et pour les gaz H, H2, He et CH4 à l’aide
du code TRANSJupiter.
Cet article est publié dans Annales Geophysicae : Simon Wedlund et al. (2011).
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Abstract. The mean energy W expended in a collision of
electrons with atmospheric gases is a useful parameter for
fast aeronomy computations. Computing this parameter in
transport kinetic models with experimental values can tell us
more about the number of processes that have to be taken into
account and the uncertainties of the models. We present here
computations for several atmospheric gases of planetological
interest (CO2, CO, N2, O2, O, CH4, H, He) using a family of
multi-stream kinetic transport codes. Results for complete at-
mospheres for Venus, Earth, Mars, Jupiter and Titan are also
shown for the first time. A simple method is derived to calcu-
late W of gas mixtures from single-component gases and is
conclusively checked against theW values of these planetary
atmospheres. Discrepancies between experimental and theo-
retical values show where improvements can be made in the
measurement of excitation and dissociation cross-sections of
specific neutral species, such as CO2 and CO.
Keywords. Ionosphere (Planetary ionospheres) – Space
plasma physics (Ionization processes; Transport processes)
1 Introduction
The mean energy expended by an electron in colliding with
an atmospheric molecule is a useful metric in determining
overall ionization efficiency of a gas or gas mixture. Follow-
ing a method proposed by Chamberlain (1961), the ion and
electron production height profiles can be calculated to de-
rive the emission lines without having to solve a kinetic trans-
port equation. Even though computers today are much more
powerful than before, multi-stream transport codes are sparse
in a planetology context. Therefore, many recent works still
use the Chamberlain method (e.g., Semeter and Kalamabadi,
Correspondence to: C. Simon Wedlund
(cyril.simon@aeronomie.be)
2005). This parameter, noted W , is sometimes called “W
value” (Samson and Haddad, 1975), “energy loss per ion
pair” (Kozelov and Ivanov, 1994) or, simply, “mean energy
per ion pair” (Edgar et al., 1973). Its variation with the en-
ergy of an incident electron depends on the interplay between
ionization, excitation and heating processes. W is expressed
as:
W =Ei /<N > [eV] (1)
Where Ei is the energy of the incident electron and <N >
the average number of electron-ion pairs produced. An
equivalent way to write it is:
Wfull=Qfull/Pi (2)
WhereQfull is the total energy input flux in eV cm−2 s−1 that
will be absorbed through ionisation, excitation and heating
and Pi is the total column ion production rate (cm−2 s−1).
1.1 Previous studies
Some of the first experimental works quantified W for He,
Ar, H2, CO2 and N2 (Lehmann and Osgood, 1927). Bagge
(1937) and then Fano (1946) derived approximate theoreti-
cal formulas for W as a ratio of cross sections showing that,
whileW had different values for different gases, it was of the
order of 30 eV and was nearly independent of the ionising
radiation. Measurements on molecular hydrogen confirmed
that this ratio is approximately constant around 1 keV and
equalled 35 to 37 eV (e.g., Dalgarno and Griffing, 1958, and
references therein).
Theoretical interpretations such as Bethe’s (1930) and
Dalgarno and Griffing’s (1958) produced the first consis-
tent model of the degradation of an electron/proton beam in
atomic hydrogen using the Bethe-Born formalism (W was
found constant at 36 eV/pair above 1 keV).
Jesse and Sadaukis (1957) measured the impact of α and β
particles from 35S in an ionisation chamber filled with gases
Published by Copernicus Publications on behalf of the European Geosciences Union.
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Table 1. Energy per ion pair for planets and gases. SI = Sergienko and Ivanov (1993) for N2, O2 and O. DYL=Dalgarno et al. (1999) for H,
H2 and He. LV=Liu and Victor (1994) for CO. The uncertainties for W (He) reach 10% at 2 keV input energy, this is due to a combination
of energy conservation in the solving scheme as well as on the cross sections. W (Jupiter) and W (H) have uncertainties of the order of 5%.
W (O2) has an uncertainty of 6%, which affects in turnW (Earth),W (Mars) andW (Venus). N2, O, CO2 and COW values have uncertainties
of 8%, 5%, 13% and 15% when taking cross sections uncertainties and energy conservation into account. Experimental values are taken
from ICRU Report 31 (1993) for electrons and from Jesse and Sadaukis (1957) for β and α particles as the ionisation source, given here for
comparison (uncertainties claimed to be 1.5%). Note thatW (He),W (H2) andW (H) uncertainties, highlighted by the symbol ◦, are only due
to the numerical scheme (energy conservation) and are a lower estimate.
AverageW value (in eV)
Atmosphere Green et al. SI∗ Fox et al. Jesse and Sadaukis (1957) Experimental values This study
or gas (1977) DYL†, LV‡ (2008) β – α (ICRU Report 31, 1993) Ei = 2 keV
Mars 28.4±4.3
Venus 28.7±4.3
Earth 32.3 31.7±1.7
Titan 34.1±1.5
Jupiter 36.2±1.8
N2 35.3 36.8∗ 37 35.0β – 36.6α 34.8±0.2 34.3±1.8
O2 30.9 28.2∗ 31 30.9β – 32.5α 30.8±0.4 27.8±1.7
O 27.4 26.8∗ – – 26.4±1.5
CO2 32.5 34 32.9β – 34.5α 33.0±0.7 28.0±3.8
CO 33.5 32.3‡ 34 – – 29.4±4.7
CH4 31 27.3β – 29.2α 27.3±0.3 28.0±1.2
H 36.1† – – 37.8±1.8◦
H2 36.3 37.7† 36 36.3β – 36.3α 36.5±0.3 36.2±0.7◦
He 46.3 46.3† 44 42.3β – 42.7α 41.3±1.0 46.3±4.6◦
of N2, O2, CO2, CH4, H2 and He, reporting uncertainties of
the order of 1.5%. These data are summarised in Table 1 and
show a significant variation depending on the nature of the
impacting particle except for rare gases and H2.
Valentine and Curran (1958) derived formulas using par-
tial pressures to calculate W for a mixture of gases knowing
the value for each gas while Platzman (1961) stressed three
ways to calculate W (from cross sections, from energy bal-
ance and from the degradation spectrum).
As an application to Earth’s ionosphere, Chamberlain
(1961) and then Rees (1963) proposed a formula to retrieve
the total ionisation rate for mono-energetic electron beams of
energy Ep:
q(z,Ep)= η(z,Ep)/Wfull [cm−3 s−1] (3)
where η(z,Ep) is the energy deposition rate in eV cm−3 s−1
to be computed using the energy dissipation function (as for-
mulated, for example, in Sergienko and Ivanov, 1993). Wfull
is usually taken to be constant equal to 35 eV (Rees, 1989).
This approach enabled the fast computation of the energy de-
position in Earth’s atmosphere without using a more time-
consuming transport code.
By using new data sets for the study of auroral and day-
glow intensities, Stolarski and Green (1967) took into ac-
count electron energies less than 30 keV in a mixture of gases
made of 45% of N2, 45% of O2 and 10% of O representative
of thermospheric altitudes. They calculated a W value of
32.3 eV at 1 keV.
Edgar et al. (1973) reconsidered the problem for proton
precipitation at Earth. They produced a complete curve of
the W values for protons of energies ranging from 100 eV
to 10MeV. In pure nitrogen N2, this approach resulted in an
energy per ion pair equal to 38 eV at 100 keV and 35 eV at
1MeV. Two regimes were identified with charge exchange
reactions being efficient up to 100 keV while primary proto-
ionisation and secondary electron production take over for
higher incident proton energies. The value at high energies
was close to the value found for an electron beam or for alpha
particles.
What is the influence of inner K-shell ionisation on the
energy loss per ion pair? Khare and Kumar (1977, 1978)
published two studies on the subject using Fowler’s theoreti-
cal method (see Inokuti, 1975). W values in N2 and O2 were
found to be 36.9 eV at 1 keV and 30.7 eV at 500 eV, respec-
tively, both within the span of experimental values. It is to
be noted that the inclusion of Auger electron ionisation de-
creased the originally much too largeW values calculated by
Khare (1970, 1971) by up to 6% allowing his final results to
be close to experimental values (see Avakyan and Kudrya-
shev, 1988, for a critical account of the current methods to
calculate the energy per ion pair and the inclusion of Auger
processes).
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Theoretical studies were carried out in different gases by
Green et al. (1977) using a discrete-energy-bin algorithm to
calculate the yield spectra for nine gases including argon.
Their results at 1 keV incident energy are summarised in Ta-
ble 1.
As computing power increased, kinetic transport methods
became more common. Pioneering studies included Bre-
tagne et al. (1981) and Strickland and Ali (1982). Slinker
et al. (1988, 1990) solved a kinetic transport equation to de-
scribe the discrete entry of high energy electrons in atomic
oxygen O and nitrogen N2 and found W to be 27.9 eV and
38.8 eV at 1 keV.
Sergienko and Ivanov (1993) computed the energy per ion
pair in a multi-constituent Earth atmosphere for auroral elec-
trons with a Monte Carlo code. Their parametrisation of the
energy lost in the ion and excitation states, called the “exci-
tation energy cost”, allowed to derive production profiles of
excited and ionized states of N2, O2 and O without solving
the Boltzmann transport equation. The energy losses per ion
pair for N2, O2 and O were found to be 36.8 eV, 28.2 eV and
26.8 eV at 1 keV input energy (Table 1).
Kozelov and Ivanov (1994) extended this previous work
to proton precipitation. Adopting the remark of Basu et
al. (1993), they noted that the total energy deposited in the
atmosphere was not the same as the incident energy of the
beam because of the backscattered flux. They found an
asymptotic value of 35 eV at Ei ≤ 1 keV in a (N2,O2,O) at-
mosphere.
Strickland et al. (1993) developed a kinetic electron-
proton transport model to yield the energy deposition in an
atmosphere given by the thermospheric model MSIS (Hedin,
1991). Electrons and protons behaved differently: the W
value for electrons was rather constant at around 34 eV from
100 eV to 100 keV when taking into account the backscat-
tered flux, while the variation for a pure proton beam was
much more important (26 to 30 eV from 1 keV to 20 keV pro-
tons).
1.2 Motivation
In spite of the different values cited above, the mean value of
35 eV/pair is currently adopted in the aeronomy community
(Rees, 1989). Not only is it used for Earth modelling but, as
planetology progresses, it is also used for the study of plane-
tary atmospheres. In the present paper, we wish to reconsider
this value for Earth, Mars, Venus, Jupiter and Titan using a
kinetic transport code based on Boltzmann’s formalism and
atmosphere models representing realistic atmospheres.
Following the conclusions of the ICRU report 31 (1993),
the consistent modelling ofW values must take into account
two ingredients: first, the accurate determination of all elec-
tron collision inelastic cross sections including excitation,
molecular dissociation, total ionisation and differential ion-
isation (secondary electron); second, the bookkeeping, i.e.,
the assessment of the overall cumulative influence of each
inelastic cross section. Thus, the differences between the re-
sults of a model and experimental values tells us about the
comprehensiveness and the reliability of the cross section
data sets used in models. These ingredients are crucial for
a quantitative understanding of planetary upper atmospheres
as a whole in order to prepare for new exploration missions.
W values can then be used as a means of testing the accuracy
and completeness of our cross section databases.
2 Description of the model and uncertainties
Basu et al. (1993) already mentioned that the value may be
different when considering backscattering or not. This is not
a simple statement. In both cases of electron and proton pre-
cipitation, a non-negligible fraction of the ions/electrons are
sent back to the magnetosphere (Lilensten et al., 1990). In
the case of cosmic rays for example, the main ionization oc-
curs so low in the atmospheres that there is hardly any en-
ergy backscattered. However, the value of 35 eV is also used
in this case. This is why it is necessary to consider the two
values Qfull and QBS. Qfull, the “full ionization cost”, is
considered when there is no backscattering. Qnet, the “net
ionization cost” , takes backscattering QBS into account so
that:
Qnet=Qfull−QBS [eV cm−2 s−1] (4)
WhileWfull is directly linked to experimental measurements,
Wnet is the relevant quantity in a numerical model where en-
ergy conservation is of crucial importance.
We use the TRANS-* family of codes adapted to Earth (Si-
mon et al., 2007), Venus (Gronoff et al., 2007, 2008), Mars
(Simon et al., 2009), Titan (Lilensten et al., 2005; Gronoff et
al., 2009) and Jupiter (Me´nager et al., 2010) as discussed
below. The TRANS-* codes solve the 1-D kinetic trans-
port Boltzmann equation for suprathermal electrons includ-
ing updated elastic, ionisation, excitation and dissociative
cross sections. Cross sections and their corresponding uncer-
tainties are reported and detailed in the recent review works
of Johnson et al. (2005) for O, Itikawa (2002, 2006, 2009) for
CO2, N2 and O2 and Avakyan (1998) for all other species.
In this study, the main inputs are electron precipitation
spectra and neutral atmospheres. Each neutral atmosphere
model is used for night conditions with a solar zenith angle
superior to 108◦. Middle latitudes of 50◦ are used when-
ever possible, and solar activity is taken to be low (f10.7 =
100). For Earth’s thermosphere, we use the model MSIS-
90 (Hedin, 1991) with N2, O2, O as main three components.
For Venus we use VTS3 (Hedin et al., 1983) with CO2, N2,
CO, O, H and N. O2 is manually included with [O2] = 10−3
[CO2] as in Gronoff et al. (2007). For Mars, we use MTGCM
(Bougher et al., 1999) with CO2, CO, N2, O2 and O applied
to the Viking/Mariner conditions (e.g., Simon et al., 2009).
For Titan, we use the model of Mu¨ller-Wodarg et al. (2000)
and Cui et al. (2009) with N2 and CH4. For Jupiter, we use
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the auroral model of Grodent and Ge´rard (2001) with H, H2,
He and CH4.
The source of the electrons is set in the planetary ex-
ospheres (800 km altitude for Earth, 500 km for Mars and
Venus, 1000 km for Titan, 1850 km for Jupiter). We tested
several shapes of electron precipitation (Dirac, Gaussian,
Maxwellian) with characteristic energies varying from the
ionisation threshold up to 104 eV. The two first distributions
yield similar results while Maxwellian distributions are too
extended in energy to be safely interpreted within the frame
of this study. The integrated energy flux is 1 erg cm−2 s−1
for all planets, even though this parameter has no influence
on the ionisation cost.
Since we are computing the energy per electron-ion pair,
the numerical uncertainty on W is given by the energy con-
servation of the numerical model as well as the intrinsic
cross section uncertainties. Uncertainties propagate in nu-
merical models and are very seldom taken into account. For
instance, following Cassini measurements of Titan’s atmo-
sphere, a whole domain of planetary chemistry is rapidly
emerging which aims at evaluating the effects of chemical
parameter uncertainties (such as reaction rates) on the mod-
els (see for example Carrasco et al., 2007). It is therefore
of prime importance to evaluate the uncertainty on W and
assess this error propagation in future planetary models.
– For an ideal energy conservation of 100%, the total ab-
sorbed flux equals the input flux minus the backscat-
tered one. For Earth, Mars, Venus and Titan, we
performed hundreds of runs varying the resolution of
the energy grid to reach an energy conservation bet-
ter than 98%. For Jupiter, an energy conservation of
95% on average was reached. When computing W val-
ues in single-constituent atmospheres, the uncertainties
on cross sections must also be carefully checked. For
O2, it is very difficult to estimate cross sections for en-
ergies above 1 keV: extrapolation schemes suffer from
uncertainties, which in the case of O2 can amount to a
few percent at 2 keV input energy on top of the intrinsic
cross section uncertainties.
– The comprehensive inclusion of molecular and atomic
excitation cross sections (bookkeeping) is crucial as it
can account for a large part of the absorbed input en-
ergy. To calculate the accurate statistical propagation of
cross section uncertainties in our model and the effect
on W values, a Monte Carlo approach is used by as-
suming that the claimed cross section uncertainties fol-
low a normal law (see Bevington and Robinson, 2003).
By fitting a Gaussian on the resulting distribution, a 1σ
error can be defined which is a good estimate of cross
section uncertainties on W values. These uncertainties
are summarised in Table 1. To propagate the cross sec-
tion uncertainty, we assume that the claimed uncertainty
in the sources (mainly measurements) are equal to the
standard deviation (e.g. 1-σ ) of the normal law.
To account for differential cross sections, the approach of
Lummerzheim and Lilensten (1994) based on the measure-
ments of Opal et al. (1971) for N2, O2 and O was adopted
for the other species. This particular cross section is then
computed on the basis of the ionisation cross sections, which
ensures a good conservation of the secondary electron energy
distribution. The propagated uncertainty of this cross section
on W is too small compared to that of the total uncertain-
ties on ionisation and excitation cross sections to have physi-
cal significance. Concerning the angular redistribution phase
function, which is very important for the study of backscat-
tered electrons, our sensitivity studies showed no influence
on the W parameter when varying the parameters of the
phase function based on the work of Porter and Jump (1978)
and Porter et al. (1987).
Auger processes (K-shell ionisation) can also be included
in the model and a discussion is presented in the results sec-
tion. Despite the lack of experimental and theoretical stud-
ies on K-shell electron impact cross sections for molecules
(Avakyan, 1998) a rough estimate can however be deduced
from the data of Fre´mont et al. (2006) and from Glupe and
Mehlhorn (1967) for O. We used the ratio K-shell ionisa-
tion/total ionisation derived from these two studies to com-
pute the corresponding K-shell cross sections. As no data
are available for the ratio of CO2 and CO, the ratio of CH4,
which lies between the C and O ratios, is used as a first es-
timate. The estimation of these cross sections and their re-
sulting effects are interesting from an observational point of
view and will be discussed in more depth in a future work.
3 Results and discussion
3.1 Planetary atmospheres
Figure 1 shows the Wnet values computed by the model
TRANS-* for several planets including Earth. Their be-
haviour is consistent with previous experimental and theo-
retical studies. From the ionisation threshold to about 100 eV
of input characteristic energy, the Wnet value decreases from
more than 100 eV per ion pair to reach a plateau at values
depending on the planet. The values at 2 keV input energy
are summarised in Table 1 and vary from 28.4 eV at Mars
to 36.2 eV at Jupiter. The W value for Earth of 31.7 eV, de-
rived from a mixed (N2, O2, O) atmosphere is smaller than
the value usually accepted which is derived from a pure N2
atmosphere. Earth’s value of 31.7±1.7 eV is consistent with
previous theoretical studies of the upper atmosphere (Green
et al., 1977).
Wfull is usually higher than Wnet at low energies. This is
due to the fact that at low energies, the energy deposition oc-
curs at higher altitudes: the backscattered term is more im-
portant and energy escapes from the atmosphere, which is not
taken into account inWfull. Above 100 eV the electrons pene-
trate deeper in the atmosphere where backscattered fluxes are
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Fig. 1. Mean energy per electron-ion pair Wnet for Earth, Venus,
Mars, Titan and Jupiter.
redistributed and take part directly in the energy deposition.
Hence Wfull reaches the asymptotic value Wnet at energies
above a few hundreds eV for all species.
Several phases are successively seen. The start-up phase
is under 60 eV where very few electron-ion pairs are created
as excitation and heating are more efficient at these energies.
At the ionisation threshold, W becomes infinite. The recov-
ery phase begins when ionisation processes become impor-
tant with respect to excitation and more pairs are created: the
curve decreases more slowly with increasing energies from
60 eV up to 100 eV typically. Finally, the equilibrium phase
corresponds to the plateau observed between 400 and a few
keV depending on the planet: the decrease of the cross sec-
tions is compensated by the increase in energy input. On
Mars and Venus, a plateau is reached at 600 eV up to higher
energies: at the altitude of deposition of 2 keV electrons
(120 km altitude and downwards), the atmosphere composi-
tion and the relative proportion of main constituents do not
change significantly any more. For Earth, 1–5 keV electrons
deposit their energy between 130 and 115 km altitude, where
the thermosphere composition undergoes dramatic changes
(competition between the three mains species N2, O2 and
O): in this case a plateau is reached at higher energies than
5 keV. Above 5 keV, Auger processes must be taken into ac-
count. Auger electrons contribute to around 30% of the total
electron energy flux as shown in Avakyan (1983). However
when calculating the energy degradation of Auger electrons
we found that the modified W value including Auger pro-
cesses remains within 1% of the initial value derived for in-
put energies below 5 keV, a percentage still within our com-
putation uncertainties. As a consequence, below this input
energy, Auger electrons do not play a significant role in the
average energy per ion pair.
There is little effect of the atmosphere variation, as shown
in Fig. 2 for Earth. We use the neutral atmosphere model
Fig. 2. Latitudinal and solar activity variations of Wnet for Earth.
Results for latitude 50◦ and 80◦ are shown for low and high solar
activity.
MSIS for different latitudes (50◦ and 80◦) and two different
solar conditions (f10.7= 100 and 300). The latitudinal varia-
tions ofWnet of around 1 eV remain within the error bars.
3.2 Single-constituent atmospheres and the
bookkeeping problem
Several authors have published values for single gases, both
experimental and theoretical. The underlying motivation is
to find the ionisation cost of a planetary atmosphere through
a linear combination of the ionisation cost of each separate
constituent. We test the validity of this assumption by com-
puting the net ionisation costs for the constituents of Mars’
and Earth’s atmosphere, using their respective density pro-
files in the model for the sake of consistency.
The results shown in Table 1 and Fig. 3 for N2, O2 and
O are in good agreement with previous theoretical studies
(Green et al., 1977; Sergienko and Ivanov, 1993) except with
that of Fox et al. (2008). Within the error bars, the results for
H, H2 and He are identical to those of Dalgarno et al. (1999)
and Fox et al. (2008). The results for CO and CO2 disagree
by around 5 eV (Green et al., 1977). This is explained by the
fact that we have included all known dissociation channels
from the work of Itikawa (2002, 2006, 2009) and Avakyan
(1998): for instance CO2 can yield CO+2 and CO+ but also
the fragments C+ and O+. If we do not take the latter frag-
ments into account, W values become consistent (34.0 eV)
with previous theoretical studies. Thus, this could explain
the apparent agreement of previous works with experiments
and emphasises the need for a central database for cross sec-
tions.
When compared to experimental measurements, our re-
sults are in very good agreement for N2, O, CH4 and H2. A
large discrepancy is seen for He, but none of the theoretical
studies including ours manage to reproduce the experimental
value. For CO2 and CO, the results of the model are system-
atically lower than the experimental values by around 5 eV.
This points out to the bookkeeping problem: including all
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Fig. 3. Wnet values for single constituent atmospheres: N2, O2, O,
CO2, CO, CH4, H, H2 and He.
documented inelastic collisions is not enough to reproduce
experimental values. As shown in Itikawa (2002), uncertain-
ties for recommended CO2 cross sections vary significantly:
10% in the case of ionisation), 12% for dissociation produc-
ing neutral fragments and up to 30% for electronic excited
states (some ambiguity remaining in the assignment of the
states).
To summarise the bookkeeping problem, all W values
have been plotted in Fig. 4 from the data of Table 1 for all
authors. It is clear from this figure that we have a compre-
hensive and reliable cross section data set for some species
(N2, O, CH4 and H2), a reasonable estimate for two others (H
and He), while for CO2, CO and O2 the uncertainties on the
cross sections are much too large to yield consistent values.
To remove the ambiguity, laboratory measurements should
be conducted on electronic excited states of these molecules.
A NASA report is being prepared on cross sections and their
uncertainties and how they propagate in the computations of
aeronomy ionisation and production profiles. This report will
also discuss the work needed to improve our database for
aeronomic calculations.
Finally, from single species values it is possible to retrieve
theW values of the complete atmospheres by way of a statis-
tical weight in the linear combinations of single-constituent
W . Valentine and Curran (1958) proposed to use the den-
sities or the partial pressure of constituents. We propose a
different and simpler empirical method for planetary atmo-
spheres which uses instead the partial column densities of
each constituent. Ion productions are indeed a function of
the column density, more precisely calculated at the ionisa-
tion peak. Hence, to get a good enough approximation ofW ,
we perform a linear combination of single constituents with
partial column densities for the entire thermosphere.
For Mariner 6 conditions given by MTGCM (Bougher et
al., 1999), the partial column densities above 100 km altitude
Fig. 4. W values from Table 1 for N2, O2, O, CO2, CO, CH4,
H, H2 and He. Error bars are displayed for IRCU data (standard
deviation of all experimental records), Jesse and Sadaukis (1957)
(1.5%) and our study (cross section uncertainties). Discrepancies
are seen between experimental and modelling efforts when there is
a lack of accurate and complete cross section data set. This is the
case for CO2, O2 and CO (never measured in laboratory), despite
the use in this case of the most up-to-date cross sections available
in the literature. Since Mars and Venus are mainly composed of
these two species, a specific effort from experimentalists is strongly
encouraged.
are 95.5% CO2, 3% N2, 0.6% CO and 0.5% O. The linear
combination of these single constituents yields a reconsti-
tuted Mars valueW rMars:
W rMars=0.955WCO2+0.030WN2+0.006WCO+0.005WO
=28.1 [eV] (5)
which is in good agreement owing to uncertainties with the
overall value of 28.4 eV computed in Table 1. At Earth, the
column density above 90 km altitude is 79% N2, 18% O2
and 3% O yielding a recomposed Wnet value of 32.9 eV, to
be compared with the value of 31.7 eV from Table 1 for the
complete Earth atmosphere. Both values lie well within the
error bars due to the energy conservation and due to cross
sections uncertainties. The same linear combination of the
single-constituent energy dependences was also performed
in Fig. 5 and compares well with the original calculated full
atmosphereW values. The curves lie within 1 eV at energies
above 100 eV: for Mars, the agreement is nearly perfect as the
atmosphere does not vary significantly in composition with
altitude, while at Earth, which atmosphere undergoes large
changes above the ionisation peak (lower energies), differ-
ences up to a few eV are seen below 100 eV input energy.
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Fig. 5. Wnet values from the calculation of the whole atmosphere
of Earth and Mars (lines) as compared to the reconstructed atmo-
spheres from a linear combination of the single speciesW values.
4 Conclusions
For the first time, a comprehensive calculation of W values
for five major planetary objects in the Solar System has been
carried out taking into account the errors due to cross section
uncertainties and to numerical approximations. Table 1 sum-
marizes the results of this work, which are in good agreement
with previous studies, both experimental and theoretical, for
a number of gases of planetology interest including N2, O,
CH4 and H2. This work will be used in a second step to
estimate quickly and with reliability the energy deposition
of electrons in the upper atmospheres of Mars, Venus, Titan
and Jupiter, in view of present and future missions. Follow-
ing these results, we propose a simple empirical method to
retrieve the energy per electron-ion pair for multi-constituent
atmospheres by using the partial column density of the ther-
mospheric components instead of partial pressures. We stress
the fact that there exists a significant discrepancy between
experimental and theoretical records for CO2, CO and O2,
which stems from the large uncertainties in the inelastic cross
sections available in the literature and also the non-inclusion
of the preceding models of all dissociation channels. Im-
provements on the measurement of these cross sections and
also of Auger processes in CO2 and CO are strongly encour-
aged.
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ANNEXE G. CONTRIBUTION À DES ARTICLES
2 Mesure de la polarisation de la raie rouge dans
les aurores terrestres
Une polarisation linéaire a été détectée dans la raie rouge de l’oxygène atomique
des aurores terrestres à λ = 630 nm par Lilensten et al. (2008). La mesure a été
réalisée avec un photopolarimètre placé à Longyearbyen au Spitzberg et dirigé vers le
Nord. L’instrument contient deux voies optiques : l’une d’entre elles est munie d’un
polariseur tournant avec une période de 4.02 s, et l’autre n’en a pas. La présence
d’un signal sinusoidal à la période de 4.02 s dans la voie munie du polariseur montre
que le rayonnement incident est polarisé. Le taux de polarisation du rayonnement
auroral semble atteindre 2% (Lilensten et al., 2008; Bommier et al., 2011).
L’article joint à cette annexe est soumis à Annales Geophysicae. Il confirme la
détection de Lilensten et al. (2008) et mesure la polarisation dans différentes condi-
tions. Il présente des données obtenues en décembre 2007, janvier 2008 et décembre
2009. J’y suis associée car j’ai participé aux campagnes d’observations de 2008-2009
et 2009-2010 (et aussi 2010-2011). A chaque fois j’ai passé des nuits à enregistrer
des données avec le radar EISCAT/ESR. En 2009-2010 j’ai également participé à
l’installation de l’instrument et aux mesures destinées à le calibrer.
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Abstract. The polarization of the atomic oxygen red line in
the Earth’s thermosphere is observed in different configura-
tions with respect to the magnetic field line at high latitude
during several coordinated Incoherent Scatter radar / opti-
cal experiment campaigns. When pointing northward with a
line-of-sight nearly perpendicular to the magnetic field, we
show that, as expected, the polarization is due to precipitated
electrons with characteristic energies of a few hundreds of
electron Volts. When pointing toward the zenith or south-
ward with a line-of-sight more parallel to the magnetic field,
we show that the polarization practically disappears. This
confirms experimentally the predictions deduced from the
discovery of the red line polarization. We show that the po-
larization direction is parallel to the magnetic field line dur-
ing geomagnetic activity intensification and that these results
are in agreement with theoretical work.
Keywords:
Airglow
Aurora
1 Introduction
Since the controversial measurements of Duncan (1959),
which were questioned by Chamberlain (1959), the polar-
ization of the thermospheric atomic oxygen red line at 630
nm has been ignored in the geophysics field for fifty years.
It has been recently re-investigated (Lilensten et al., 2006)
and measured by Lilensten et al. (2008). The red line emis-
sion at 630 nm is due to the transition between the O1D and
O3P states with a corresponding energy threshold of 1.96 eV.
In this study, the emission has been observed by a dedicated
photo-polarimeter placed in the Svalbard archipelago (Lati-
tude 78◦ North). Since initially no coordinated instrument
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was available the first observations were made only in the
northward direction, in order to ensure a view perpendicular
to the magnetic field line at 210 kilometres, which is the al-
titude of the red line emission peak at high latitude at solar
minimum (Witasse et al., 1999). Following Lilensten et al.
(2006), the polarization was foreseen to be perpendicular to
the plane defined by the line-of-sight and the magnetic field.
Since then, three further experimental campaigns have been
performed and another is being conducted during the winter
2010-2011. However, polar observations are very difficult
due to harsh weather conditions and instrumental problems,
hence only few measurements have been possible . Fortu-
nately, we were successful in fulfilling our two goals : to re-
produce the northward observations with the additional sup-
port of the ESR (EISCAT Svalbard Radar) incoherent scatter
radar and to observe in other directions. Due to the difficulty
of the observations, only four hours of data (two northward
and two southward) are fully useable from about ten days of
experiments during the 2009 campaign. The goal of this pa-
per is (i) to report on these observations, (ii) to confirm our
first discovery through an improved data processing and to
recover the direction of the polarization, (iii) to confirm our
predictions for the zenith and southward observations (iv) to
improve our interpretation of the phenomenon using coordi-
nated measurements from the ESR incoherent scatter radar
and (v) to compare with recent theoretical developments.
2 Presentation of the instruments
2.1 Steerable Photo-Polarimeter (SPP)
The SPP includes two detection channels with photomulti-
pliers, front lenses and band pass interference filters centred
around 630.0 nm with a width of 1 nm. A linear polariza-
tion filter rotates in front of the first channel referred to as
the ”polarized channel” with a 4.02 s period and with a sam-
pling rate of 20 points per second. Since the polarization
is measured between 0 and 180 degrees, the time between
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two identical linear polarization measurements is then 2.01s,
which corresponds to a frequency close to the 0.5 Hz used in
the data processing. This rotation period was chosen by con-
sidering the natural lifetime of the O1D state (110 s). The
modulations had to be small with respect to this time, nev-
ertheless the design of a device with front optics rotating in
four seconds was technically feasible for an instrument that
was to be operated under harsh conditions. The reference di-
rection for the polarization measurements is the vertical and
the aperture is 2◦. The other channel with no polarizing fil-
ter is referred to as the ”reference channel”. We installed
the SPP at the Kjell Henriksen Observatory optical facility
(KHO) close to Longyearbyen, Svalbard (78.15◦ N, 16.04◦
E geographic, 75.37◦ N, 110.99◦ E geomagnetic). In order
to avoid spurious polarization from the plexiglas dome, the
instrument was placed outdoors on a platform with no cov-
ering dome. This was an additional difficulty since the in-
strument was then subject to weather conditions (snow, ice,
wind, temperature and humidity variations). Measurements
of the instrumental noise and dark currents were performed
regularly. Due to unexpected high atmospheric temperature
episodes (see below), the background noise reached values
up to 11 counts per exposure, which was subtracted during
data processing. In this work, North refers to geomagnetic
North, i.e. 30◦West of geographic North at the observatory
location. The instrumental polarization has been measured
in laboratory by using a calibration lamp and a diffuse Lam-
bert screen and is found to be always smaller than 1% with a
direction close to the vertical.
2.2 EISCAT Svalbard Radar (ESR)
The EISCAT Svalbard Radar (ESR) is a high power UHF
radar operating near Longyearbyen on the island of Spits-
bergen, Svalbard. The funding, planning, construction and
operation of the radar are undertaken by the EISCAT Scien-
tific Association. The ESR is located 12 km South-East of
Longyearbyen at 78◦09’ N, 16◦02’ E and 434 m above sea
level, about 600 m North of the KHO optical facility. The
ESR comprises a 42 m fixed antenna pointing parallel to the
local magnetic field line and a 32 m steerable parabolic dish.
The transmitter frequencies are in the UHF range from 498.0
to 502.0 MHz.
3 Geophysical conditions
We show three sets of data, from December 11th, 2007; Jan-
uary 9th, 2008; and December 16th, 2009. These data have
all been obtained for solar zenith angles larger than 108◦, so
that there is no possibility of Rayleigh scattering from the sun
light. For all three data sets, the weather conditions remained
good with a clear sky. This has been carefully checked us-
ing records from the All Sky Colour Imager, belonging to the
Atmospheric Physics Laboratory of University College Lon-
don (Figure 1). No clouds were seen in the pointing direc-
tion of the photo-polarimeter and no wind was recorded that
Fig. 1. UCL (Univerisity College London) all-sky camera, for Jan-
uary the 9th, 2008, 20:17 UT.
could have blown scattering snow in front of the instrument.
The configurations for the experiments discussed below are
sketched in Figure 2.
3.1 Northward direction: December 11th, 2007 from 20:30
to 21:00 UT
The NOAA SEC PRF 1685 bulletin reports that the solar ac-
tivity was ”very low” to ”low”. The geomagnetic field was
quiet to active on December 11th. No proton events were ob-
served at geosynchronous orbit. The electron flux with ener-
gies larger than 2 MeV at geosynchronous orbit did not reach
significant levels. The F10.7 decimetric index value was 87.
The Ap index was equal to 8 (9 for high latitude index) with
a related Kp equal to 2 at the time of the experiment (same
value at high latitude).
3.2 Zenith direction : January 9th, 2008 from 19:00 to
21:00 UT
During this observation, the photo-polarimeter was operating
in a two-position mode, alternating from northward to zenith
pointing positions every 30 minutes. We extracted two hours
of data with a full clear sky from this period. Very similar ge-
omagnetic conditions as for December 11th, 2007 prevailed,
with no sunspots and a decimetric index equal to 80 and the
same Ap (Kp) values. During this observing period, how-
ever, an aurora occured to the North.
3.3 Southward direction : December 16th, 2009 from
22:00 to 24:00 UT
The solar activity was extremely low, at the beginning of
December 2009, with only one sunspot, but slowly in-
creased to reach 25 spots on December 16th. The SIDC
(http://sidc.oma.be/ ) monthly bulletin stated that a first bout
of flaring activity occurred on December 9th−10th. The next
active period started on December 13th. The background
X-ray flux increased from below A-level to B-level on De-
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Fig. 2. Configuration of the experiments. The black lines indi-
cate the local zenith. The blue lines are the local magnetic field
directions. The red lines are the observation directions. The lines
are shown where the line of sight intersects the magnetic field at
210 km altitude.
cember 16th, related to the emergence of a sunspot group re-
sponsible for three C-class flares on December 15th. These
flares, were associated with a non-geoeffective partial halo
CME. During the whole period, the F10.7 decimetric index
remained around 70. The geomagnetic activity remained re-
markably low: the Ap index remaining between 4 and 5 dur-
ing the whole period. The solar wind was flowing at a mean
velocity of 370 km.s−1 and several aurorae were observed
above Svalbard.
4 Data processing
4.1 Polarization detection
As in the previous paper (Lilensten et al., 2008), following
dark current correction of the SPP data, we perform a Fourier
analysis and apply a low-pass filter at 1.5 Hz. After filter-
ing, we fit each measurement cycle with a square sine func-
tion. The polarization parameters are extracted from this fit.
These parameters are the amplitude defined as the difference
Q = Imax − Imin between the maximum and the minimum
intensities, the degree of polarization defined by the follow-
ing equation:
P =
Imax − Imin
Imax + Imin
, (1)
and the direction of the polarization. If polarization is
present, the signal should exhibit two maxima during a cy-
cle, i.e. a 0.5 Hz signal, appearing exclusively in the polar-
ized channel. In addition to this processing, we added the
following criteria:
– Polarization parameters are evaluated only when the
power spectral density (PSD) maximizes between 0.4
and 0.6 Hz
– For a white noise, the chances for the PSD to maximize
in this interval are 13.3% (= 0.6−0.41.5 ). Any signal with a
probability density close to this value is then considered
as noise. Practically, we consider any set of data with
a probability density larger than 20% when integrating
for half an hour to be a true polarization signature.
– The PSD must be significantly larger than its average.
For a totally polarized signal, we should normally con-
sider a 3σ criterion. Here, our signal is polarized up to
10%, so that it is sufficient to consider as valid a power
spectral density larger thanmpsd+0.3σpsd wherempsd
represents the mean of the power spectral density and
σ2psd its variance computed on the set of data (one to two
hours). However, we tested several values and found
that mpsd + 0.6σpsd is the most appropriate threshold
for event selection.
In order to double-check, we also computed the polarization
parameters from a one minute average, performed on the
intensity measurements. The results were found to be not
significantly different from the first analysis process. We
also checked that the results presented here could not be due
to the instrumental polarization by simulating the instrument
noise using a Monte Carlo method. The simulated data were
processed in the same way as the real measurements. By
default the noise is estimated using the following expression
N = 10+
√
(I) counts (The standard deviation of a Poisson
noise) which corresponds to the observed noise in the data.
4.2 Angle calibration
Reanalysing the previous measurements described in Lilen-
sten et al. (2008), we found a problem with the calibration of
the polarization angles. We have therefore calculated a new
calibration of the angles, using the fact that when looking to
the South with a sufficiently low elevation around noon, the
polarization measured is due to single Rayleigh scattering of
solar radiation. In this case, the angle between the polariza-
tion direction and the horizontal is given by:
θ = arctan(
2× cos(α)× tan(β)
sin(2α)
) (2)
where α is the angle in the horizontal plane between the line-
of-sight and the solar azimuth, and β is the elevation of the
line-of-sight from the southern horizon.
We analysed two examples to calibrate the polarization
angles: one observation made during the first campaign in
2006-2007 and another from one of the later campaigns. We
choose the 15th of January 2007 and the 8th of December
2007, because during 2007 the SPP instrument had been con-
siderably improved. At 12 UT the azimuth of the Sun as
seen from Svalbard is 197◦. For the December interval, the
azimuth of the instrument was 150◦ and its elevation 15◦,
from which we derive an angle of 65◦ regarding the horizon-
tal which means a polarization direction of 155◦ consider-
ing that the angle are taken from the vertical counted in the
trigonometric direction. From the SPP data, we have verified
that the measured polarization direction of the Rayleigh scat-
tered sunlight was close to 150◦. Considering that the polar-
ization filter turns about 4◦ between each measurements , we
can consider that the calibration of the angles is correct. This
calibration has also been checked for all the later campaigns
up to December 2009. During the first campaign in win-
ter 2006-2007, no measurements with a low elevation to the
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Fig. 3. January 17th, 2007 with corrected polarization direction.
A faint aurora occurs slightly before 17:00 UT and a stronger one
between 18:20 and 19:10 UT, corresponding to the polarization di-
rection rotations.
South were performed. On the 15th of January 2007, how-
ever, measurements with an azimuth of 135◦ and an elevation
of 60◦ were performed during a period of clear skies. Under
the hypothesis of a single scattering, the angle of polarization
should have been 116◦ at 9:28 UT. However, the measured
polarization direction was found to be around 165◦.
The effect of this calibration error is that Figure 4 of Lilen-
sten et al. (2008) presented polarization directions which
were in error by about 45◦. During these observations (From
January, 17th 2007), two auroral events occurred. The inten-
sity of the first one, at around 17:00 UT remained relatively
small. The second event between 18:20 and 19:10 UT was
much stronger. Re-analysing these data, we found that in
both cases, the direction of polarization decreased, eventu-
ally reaching values close to zero (i.e., parallel to the mag-
netic field line). During quiet periods, it oscillated between
20◦ and 35◦. Using this new calibration, the corrected Fig-
ure 4 of Lilensten et al. (2008) is displayed in Figure 3. A
recent theoretical paper (Bommier et al., 2011) theoretically
explores the existence of the red line polarization. This paper
will be discussed later in more details but our revised polari-
sation measurements confirm their main result.
5 Results
5.1 Northward direction: December 11th, 2007
The elevation angle of the photo-polarimeter was 15◦. Since
the dip angle is about 82◦ and directed southward, the angle
between the line-of-sight and the magnetic field line at 210
km altitude (where Witasse et al. (1998) predicted that the
red line emission peaks) was about 85◦. Only 30 minutes of
observation, from 20:30 UT and 21:00 UT were performed
with clear skies while the ESR was operating. The optical
observations are shown in Figure 4.
The power spectral density maximum lies between 0.4 and
0.6 Hz with a 33.9% occurrence, far above the 13% level at-
tributable to white noise in the polarized channel. For the
reference channel, this value falls to 11.4%, i.e. close to the
white noise level (figure 5). This validates the performance
of the instrument since the PSD in the reference channel is
close to pure random noise confirming that no parasitic pro-
cess was acting to create fake detection in the reference sig-
nal.
The raw polarization degree varies between 3% and 10%
(with a rough average of 5%) when the red line intensity
is weak and decreases down to about 2% after 20:42 UT
when an auroral event starts. When the data are averaged
for 1 minute, the polarization degrees varies between 2 and
4% and decreasing to 1% when the event starts. This is in
agreement with the first observations made in 2007 (Lilen-
sten et al., 2008) once they have been re-analysed using the
improved data processing.
The polarization angle remains around 20◦ when the au-
roral emission intensity is very low at the beginning of the
experiment. During the auroral intensification around 20 UT,
the polarization angle becomes close to zero, meaning a ver-
tical polarization direction. This is in agreement with the
theoretical predictions of Bommier et al. (2011).In this pa-
per, the authors show that when the energy of the incoming
electrons increases, the polarization, initially perpendicular
to the magnetic field, becomes parallel to the magnetic field
just above the energy threshold between 2 eV and 3 eV. Con-
sidering the fact that the incoming particles have energies
above 3 eV, the polarization of the red line has to be par-
allel to the magnetic field. Bommier et al. (2011) correctly
concluded that actual auroral observations contain a mixture
of real auroral polarization and extraneous light pollution.
When the auroral red line emissions become very intense,
the light pollution becomes negligible and the polarization is
then seen to be vertical, in accordance with their theoretical
calculations.
From our first observations, one uncertainty remained.
Because the auroral arc was bright and spatially extended,
the polarization observed from the ground could have been
partly due to the Rayleigh scattering in the lower atmosphere
from parts of the auroral arc not intercepted by the SPP field
of view. In order exclude this possibility, we calculated the
intensity and the polarization due to the Rayleigh scattering
using the all-sky images of the oxygen red line obtained from
the UiO (University of Oslo) all sky camera. We chose im-
ages with bright auroral events and very asymmetric features.
As an example, Figure 6 shows data from the 9th of January
2008 around 20 UT which corresponds to this criterion. The
volume scattering coefficient is given by Bucholtz (1995). At
630 nm, its value is equal to βref = 6.6 × 10−3 km−1 at a
pressure of 1013 hPa and a temperature of 288K. Following
this author, β can be corrected using the following equation:
β =
PTs
PsT
(3)
where Ps and Ts are the pressure and temperature at sea level
and P and T at the altitude in question.
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Fig. 4. Northward observations versus time. UT is in decimal hour. Top panel: Intensity in counts; mid panel: polarization degree; bottom
panel: polarization direction in degree from the vertical following the trigonometric direction.
Fig. 5. PSD during northward observations (Color code is in arbi-
trary unit).
T is assumed to be constant with the altitude and equal to
−13◦C. The sea level pressure was 1013 hPa. We assume a
hydrostatic variation of the pressure with altitude. In order
to perform these calculations, we have divided the cone seen
by the instrument into 1 km thick slabs perpendicular to the
line-of-sight . We calculate the Rayleigh diffusion into this
cone by taking each pixel of the all sky image weighted by
its solid angle coverage. We have calculated the total light
diffused by each elementary volume in the cone in the di-
rection of the instrument. The phase function for Rayleigh
Scattering is not isotropic but is given by :
fp =
3
4
× (1 + cos2(θ)), (4)
where θ is the angle between the incoming and diffused light.
The light diffused by each pixel of the image and each ele-
Fig. 6. UiO (University in Oslo) all-sky camera, red line 630 nm
filter, for January the 9th, 2008, 20:17 UT.
mentary volume is summed taking into account the fact that
it is partially polarized. The polarization direction for each
calculated element of diffused light is perpendicular to the
diffusion plane and its polarization degree is given by:
P =
sin2(θ)
(1 + cos(θ))2
(5)
Applying this calculation to all-sky images between 19 UT
and 20 UT on January 9, 2008, we find that the diffuse light
intensity can only reach a few percent of the direct intensity.
This diffuse light is generally polarized around 5% but can
reach 10% for very asymmetric auroral features. Even un-
der the worst conditions, however, the spurious polarization
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light due to Rayleigh scattering from other parts of the sky
can only affect the direct light by one or two parts in a thou-
sand, which is insignificant. This means that the Rayleigh
scattering from other parts of the sky cannot explain the ob-
served polarization nor contaminate it significantly.
The ESR data are used to get an overview of the iono-
spheric conditions. However, the antenna cannot point as low
as the spectro-photo-polarimeter. Its elevation angle was 30◦
North. The ionosphere was remarkably quiet. The electron
density was very low (about 6.1010/m3) at around 200 km
altitude where the red line should maximise. The auroral ac-
tivity results in (i) an increase of this density at the end of
the period at about 110 km, corresponding to electrons with
energies of the order of a few keV ; (ii) a slight increase of
the electron temperature at 20:42 UT and (iii) a gravity wave
episode during the second part of the period occurring in con-
jonction with the aurora. The fact that the aurora seen by the
SPP at 15◦ elevation was hardly seen by the radar suggests
that the precipitation was very localised. These ionospheric
conditions are very comparable to those which prevailed dur-
ing the southward-looking experiment described in a follow-
ing paragraph.
5.2 Zenith direction : January 9th, 2008
The SPP was operated in a two-position scanning mode with
one position to the North (see above) and the other toward the
zenith. In the latter case, the angle between the line of sight
and the local magnetic field line at 210 km altitude was 8◦.
For the sake of clarity we only show the zenith data in figure
8. Measurements were performed while a strong aurora was
crossing the line-of-sight.
For the polarized channel, the probabilities (P0.4−0.6) to
get the maximum of the PSD between 0.4 and 0.6 were
observed to be respectively 16.9% (Zenith), 30% (North),
20.5% (Zenith) and 26.1% (North). Following the criteria
defined in Section 4.1, the first zenith values can be seen to
have no more meaning than pure white noise. The second
zenith value ( 20.5%) would appear to be significantly above
above the noise threshold, which would not be surprising
since the measurement was performed when strong aurora
was crossing the line-of-sight. Considering, however, that
the mean intensity during this period was about 600 counts
and that the instrumental polarization was measured as 0.9
%, the amplitude of the sine square function can reach 11
counts which is comparable to the noise of the instrument.
Hence, we have to check that this measurement can be ex-
plained by the instrumental polarization effects. Using the
Monte Carlo simulation with only instrumental polarization,
we found between 20UT and 20:30UT, a polarization degree
averaged for one minute equal to 0.94% very close to the
1.01% mean rate in the data. This means that the PSD ob-
served little additional polarization beyond the levels asso-
ciated with the instrumental noise. These results are then
in perfect aggreement with our prediction (Lilensten et al.,
2006). For the reference channel, the values for P0.4−0.6 are
respectively equal to 10.6% (zenith), 13.45% (North), 13%
(zenith) and 13.9% (North) which are the values expected
for white noise.
During this period, the ESR was running on a UK Spe-
cial Programme and only the data from the 42 m dish were
available for comparison with our optical observations. The
data from this antenna, which points parallel to the magnetic
field, are shown in Figure 9. As expected, the auroral ac-
tivity clearly shows up in the electron density. It starts at
about 19:25 UT and lasts until 20:30 with a 15 minutes in-
terruption between 20:00 and 20:15 UT. The peak altitude
of the electron density varies between 100 km and 190 km,
which is typical for electron precipitation with energies rang-
ing between one keV and a few tens of keV. During the first
northward-directed observation, the 42m dish observed an
aurora in the zenith. During the second period, the radar
prove that the aurora had receded. However, the polariza-
tion data showed no significant differences between the two
periods. Since it is unlikely that any kind of measurement
artefact could have affected the SPP in one period, but not
the other, this re-inforces the conclusions that no significant
polarization is observed for the red line at the zenith.
5.3 Southward direction : December 16th, 2009
There were several days of southward observations during
the 2009 campaign. Only few of them are useable however,
either due to fog or because of ice covering the instrument.
All the useable southward data look similar. Here, we
only show the data taken while the ESR was operating in a
dedicated mode to support our optical observations. These
observations were performed the 16th of December, 2009
from 22 UT to 6 UT on the next day. In this experiment,
the elevation angle of the photo-polarimeter was 45◦. The
angle between the line-of-sight and the magnetic field line
at 210 km altitude was about 36◦ The weather remained
mostly cloudy. The air temperature was chilly ranging
between −5◦C and −1◦C. The sea level pressure decreased
steadily from 1012 hPa at 23UT to reach 1006 hPa when the
instrument was turned off. From 16:00 UT to midnight, the
sky was clear especially in the southward direction. Clouds
came back at 24 UT and periods of clear sky and clouds
alternated until 2 UT in the morning, when fog set in until
the end of the experiment.
The SPP optical observations are shown in Figure 10. The
differences between the two channels are hardly distinguish-
able. The polarization degree is computed since the fit with
a sine square always works. However, both the polarized
and reference channel show the same polarization amplitude.
The phase shows no clear structure. Finally, P0.4−0.6 is equal
to 14.1% for the polarized channel and 13.7% for the refer-
ence channel. These two values are not significantly differ-
ent from each other and not significantly different from the
white noise value. We can therefore conclude that there is
no continuous polarization during the period. However, after
23:30 a non continuous polarization appears with a maxi-
mum around 1.5% and a direction close to the vertical. This
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Fig. 7. ESR 32 m dish - northward observations. Upper panel represents Ne (log (Ne) with Ne in cm−3), second Te (K), third Ti(K), and
fourth Vi(m.s−1). Altitudes are in km. All the ESR figures are built in the same way.
Fig. 8. Zenith observations during the first 30 min of each hour. UT is in decimal hour. Top panel: Intensity in counts; mid panel: polarization
degree; bottom panel: polarization direction in degree from the vertical following the trigonometric direction.
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Fig. 9. ESR 42 m dish - zenith observations. Upper panel represents Ne (log (Ne) with Ne in cm−3), second Te (K), third Ti(K), and fourth
Vi(m.s−1). Altitudes are in km.
Fig. 10. Southward optical observations. UT is in decimal hour. Top panel: Intensity in counts; mid panel: polarization degree; bottom
panel: polarization direction in degree from the vertical following the trigonometric direction.
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can be explained by two phenomena giving polarization in
the same direction:
– The instrumental polarization is vertical and can reach
1%. Considering that an auroral event occurs, this in-
strumental polarization can be seen as explained in the
zenith case.
– A residual polarization due to the angle with respect to
the magnetic field line. If the polarization is 2% perpen-
dicular to the magnetic field line, which is the typical
measured polarization degree during an auroral event,
an angle of 36◦ gives a polarization degree of 1.2%
which is consistent with our measurements. Following
Bommier et al. (2011), this polarization should also be
vertical.
The data from the ESR 32 m dish data are shown in Figure
11. The pointing direction is parallel to the line of sight of
the photopolarimeter. During the first part of the experiment
(22:00 to 22:40 UT), weak precipitation occurs, creating an
ionization layer around 220 km, i.e. the altitude where the
red line maximizes. This is typical of the polar rain precipi-
tation and very close to the conditions prevailing during the
first part of the northward experiment: the characteristic en-
ergy of the precipitated electrons is around 500 eV. The sec-
ond part of this southward pointing experiment is also sim-
ilar to the second part of the northward pointing one, with
precipitation creating a denser ionosphere at lower altitudes
(down to 150 km). The ion and electron temperatures remain
low (below 1000 K at 210 km) during the whole experiment,
with some enhancements of the ion temperature at 23:30 UT.
The ion velocity exhibits no wave signatures and no coherent
structure.
These conditions are very similar to those during the
northward-pointing experiment. The fact that the polariza-
tion effects were seen when looking northward but not when
looking southward, is therefore not a consequence of differ-
ent ionospheric / thermospheric conditions but indeed de-
pends on the angle between the line-of-sight and the mag-
netic field line.
5.4 New northward data from Hornsund polish station
During the winter of 2010-2011, the SPP instrument was in-
stalled at the Polish polar station in Hornsund, 130km South
of Longyearbyen. The strong advantage of this station is that
absolutely no light pollution exists at this place. The instru-
ment was looking toward the North with an elevation of 23◦.
The first observation set comprises three clear nights, from
the evening of the 7th of November to the 10th of November
in the morning. As an example,we have studied on Novem-
ber 8th 2010 between 0UT and 3UT. Since there is no light
pollution, the measured polarization degrees can only be due
to instrumental polarization and of course to auroral polar-
ization. The data processing was the same as above, except
the fact that some spikes appears periodically every 6 min-
utes in the data, attributed to an electrical problem. The PSD
on the polarised channel presents 21.06% of the values in the
0.4 to 0.6 Hz interval versus 15.36% for the non polarised
channel. The polarization degrees averaged on one minute
are up to 3% and the mean rate over two hours is 1.36%
with a direction close to the vertical. This is significantly
less than at KHO but it confirms that the polarization exists.
To ensure that this measurement is also not due to instru-
mental polarization we have simulated the data with default
noise at a level of 10 +
√
(I) counts. In this case, the instru-
mental polarization averaged over the same conditions can
only reach 1.05%. The measured polarization is significantly
higher confirming that the observed polarization is due to au-
roral light. The degree of the auroral polarization is lower
than found by Lilensten et al. (2008), with a direction close to
the vertical. In the case of an auroral polarization completely
aligned with the instrumental one the rate would be 0.4%,
for the same averaging conditions. In reality, the polarization
degree is more probably between 0.5% and 1.5%. The max-
imum measured polarization degree during this three nights
is 2.24% on the evening of the 7th which means that, allow-
ing for the instrumental polarization, the polarization degree
in the aurora would be 1.33% if the auroral polarization was
completely aligned with the instrumental one. This is consis-
tent with all of our observations at KHO.
6 Discussion and conclusion
In our first two articles (Lilensten et al. (2006) and Lilen-
sten et al. (2008)), we discovered that the auroral red line
is partially polarized. We made some predictions and raised
one possible artefact that could explain the polarization mea-
surement. This new set of observations fully confirms the
theoretical work and rules the artefact out:
– In January 2007, we observed polarization with the in-
strument pointing North. Our prediction was that the
polarization should maximize perpendicularly to the
line-of-sight when looking perpendicularly to the mag-
netic field at 210 km altitude. The elevation angle of the
optical instrument was 15◦ so that the angle between the
perpendicular to the magnetic field and the line of sight
was only 7◦. We eliminated several artefacts such as the
light pollution from the city or from other sources. One
still remained after Lilensten et al. (2008): the observed
polarization could have been due to the aurora occur-
ring outside the field of view being Rayleigh-scattered
by the lower atmosphere. We have ruled out this pos-
sibility by a rigorous analysis calculating the Rayleigh
scattering using the UiO all-sky camera. This analysis
is confirmed by an alternating two-position experiment
which shows no polarization when looking to the zenith
and polarization when looking to the North.
– By re-calibrating our instrument, we have shown that
the direction of polarization typically ranges between
up to 35◦ from the magnetic field line direction during
quiet periods and rotates to align with the magnetic field
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Fig. 11. ESR 32 m dish - Southward observations. Upper panel represents Ne (log (Ne) with Ne in cm−3), second Te (K), third Ti(K), and
fourth Vi(m.s−1). Altitudes are in km.
Table 1. Summary of the results. The polarization data are presented as raw data without taking into account the instrumental polarization
and the light pollution.
Observation Geophysical conditions P0.4−0.6 polarization degree (raw) General direction (raw)
Northward (KHO), 11-12-2007 f10.7 = 87; Ap = 8− 9 33.9% P=2-4% 20◦
Southward (KHO), 16-12-2009 f10.7 = 80; Ap = 8− 9 14.1% P=1% ∼ 0◦ Noisy when signal is low
Zenith (KHO), 09-01-2008 f10.7 = 70; Ap = 4− 5 16.9% and 20.5% P=1% ∼ 0◦ Noisy when signal is low
Northward(Hornsund) 08-11-2010 f10.7 = 82; Ap = 4 21.06% P=1.36% ∼ 0◦
line during auroral activity enhancements. This finding
is fully supported by recent theoretical developments
(Bommier et al., 2011).
– We predicted that, when looking at small angles to the
magnetic field line, the polarization should disappear.
This is confirmed through the 2008 experiment look-
ing to the zenith, almost parallel to the magnetic field
line. In 2009 with a line of sight to magnetic field an-
gle of 36◦ an intermittent faint polarization occurred,
confirming our prediction of a degree up to 1.5% and a
mean around 1% close to the instrumental values.
– New observations at Hornsund have confirmed our mea-
surements and the real mean 1 hour degrees are found
to be between 0.5% and 1.5% when each point is calcu-
lated on one minute average.
– We predicted that these polarization measurements
could provide a new window to monitor the geophysical
activity. The present experiments confirm this, open-
ning the road for a new space weather proxy, measure-
able from the ground as well as from space. Polarime-
ters can be adapted on many optical instruments at rela-
tively low cost, allowing deployment of large scale mea-
surements. However, considering the small polarization
degrees measured, this will require devices with very
low instrumental polarization, less than 0.2%, and very
low photometric noise in order to provide measurements
which are truly linked to the ionospheric conditions.
The main results of this paper are summarised in table 1.
These new campaigns have confirmed the first observations
and increased our knowledge about the polarization of the
thermospheric red line: the polarization exists, its parameters
depend on the geomagnetic activity and it is related to the di-
rection of the magnetic field line. Recent theoretical work
started to shed light on this observational evidence. It now
becomes necessary to perform long duration observations.
These began to be carried out from the Polish Hornsund polar
base where a full winter of observations have been performed
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from Nov. 2010 to Feb. 2011. For future measurements, bal-
loon and space observations should then be considered.
The use of polarization as a tool to understand atmospheric
emissions is also of prime importance for other planetary
bodies, such as Mars or Jupiter, for which recent observations
show evidence that the H+3 at 3.95µm line is also polarized
(Barthe´le´my et al. (2011)).
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ABSTRACT
Context. In the framework of the Europa Jupiter System Mission (EJSM), a pre-study of the Galilean satellite Ganymede is a neces-
sary step to constrain the instrument performance accordingly to the objectives.
Aims. This work aims to characterize the impact of the solar UV flux on Ganymede’s atmosphere and especially to derive some
physical parameters measurable by EJSM. We also aim at testing severals EUV flux models, along with to produce recommendations
for future space missions.
Methods. Using a Beer-Lambert approach, we compute the primary production of excited and ionization states due to photoabsorp-
tion, neglecting the secondary production due to photoelectrons as well as precipitated electrons. Computations are performed at
the equator and close to the pole in the same conditions as during the Galileo flyby. From the excitations, we compute the radiative
relaxation leading to the atmospheric emissions. We also propose a simple chemical model to retrieve the stationary electron density.
Results. Comparisons with Galileo electron density are in good agreement. The main atmospheric emission is the atomic oxygen red
line at 630 nm both in equatorial and polar conditions, in spite of the different atmospheric compositions. This emission is measurable
from a space probe, especially for limb viewing conditions (≈ 310 R). OH emission is also bright and probably measurable. The input
EUV solar flux may be directly measured or reconstructed from only two passbands with no degradations of the results.
Conclusions. Future atmospheric planetary space missions can use the reconstruction method of the solar EUV flux using a light
instrument instead of an heavy solar spectrometer with the same accuracy for the modeled atmospheric parameters. In the case of
Ganymede, a future mission should include the measurement of the red line as well as the measurement of OH emissions.
Key words. Planets and satellites: atmospheres, Sun: UV radiation, Instrumentation: photometers
1. Introduction
The jovian system is today the subject of intense investiga-
tion for the preparation of the Europa Jupiter System Mission
(EJSM). The icy Galilean satellites of Jupiter are of particu-
lar interest, especially Europa and Ganymede, for their poten-
tial habitability. Unraveling the mistery about the emergence of
life and/or habitable worlds around gas giants is the overarching
theme for this mission. The main science objectives are mostly
the characterization of the sub-surface oceans and of the surface
as well as the characterization of the atmosphere of those satel-
lites.
The earliest evidence of a possible atmosphere at the icy
Galilean satellite Ganymede was a stellar occultation observa-
tion (Carlson et al. 1973). First in-situ observations from the
Ultraviolet Science (UVS) telescope onboardVoyager I, then the
UV spectrometer onboard Galileo observing the solar Lyman α
scattered from H atoms (Barth et al. 1997), confirm indeed the
presence of the Ganymede’s atmosphere. Further observations,
especially using the Hubble Space Telescope (HST), interpret
UV emissions from Ganymede as an indication of the existence
of an O2 atmosphere in the polar region as well as the presence
of atomic oxygen and hydrogen (Hall et al. 1998; Feldman et al.
2000).
Here we focus especially on Ganymede’s atmosphere and its
response under solar Ultraviolet (UV) flux. It is very well known
that the solar irradiance in the UV is a key parameter for solar
terrestrial physics (Lilensten et al. 2008), as well as for other
planets and satellites. Many chemical cycles are indeed affected
(Egorova et al. 2004), and it is particular of interest for climate
modeling.
2. Ganymede’s Atmosphere
2.1. Atmosphere’s models
We use in this work the atmosphere model fromMarconi (2007).
This model is a multispecies, 2-D kinetic model. It distinguishes
two parts in the atmosphere, a polar region dominated by O2
and an equatorial one where H2O is clearly the predominant
species. Therefore this study focuses on these two different re-
gions. This approach corresponds to case studies because it is
likely that the true atmosphere at high latitudes as seen from an
outside observer (see below) is a mixture of polar and equatorial
models. From the simulations (Marconi 2007), the atmosphere is
mainly collisionless. This implies that primary electrons created
by photoionization are very unlikely to create secondary ion-
ization. Therefore secondary production is neglected throughout
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Fig. 1. Atmosphere models from (Marconi 2007) for equatorial region
(upper pannel), and polar region (bottom panel): the radial density
(cm−3) is plotted versus the altitude (km).
this work. In the tenuous planetary upper atmosphere, it has been
shown to amount for 30% of the total production (Nicholson
et al. 2009) for Mars and references herein for other planets. The
atmospheric models are displayed in Fig. 1.
Ganymede’s surface is widely covered with water ice. At the
pole the ground temperature is about 80K; sublimation is less ef-
ficient that at the equator where the ground temperature is about
150 K. The main atmospheric source is then the surface sputter-
ing by heavy ions such as Sn+, On+ but also H+ from 10 keV to
40 MeV as measured by the Energetic Particle Detector (EDP)
onboardGalileo (Paranicas et al. 1999). This results in an O2 and
H2 dominated atmosphere, H2O and O being minor species. At
the equator (ground temperature ≈ 150K), the solar electromag-
netic flux is the main source: it sublimates water ice resulting in
a H2O and H2 dominated atmosphere.
2.2. Modeling atmosphere’s response to UV flux
The main effect of UV flux is to create the diurnal iono-
sphere. This topic has already been addressed by Eviatar et al.
(2001). This previous paper is based on Galileo measurements.
It presents electron density profiles and proposes a chemical
model solving local rate equations, neglecting water vapor. The
present approach is quite different considering that we compute
the electron production due to solar flux absorption (we neglect
the multi charged ion production). From excited states, we de-
duce the emission lines of Ganymede’s thermosphere and iono-
sphere. This allows preparing future measurements. Eventually,
we solve a local stationnary chemical model in order to infer the
electron density. Results are compared to Galileo data.
We use a simple 1D-model based on the Beer-Lambert
law. Using photoabsorption cross sections σ for all species,
we first retrieve the intensity of the UV flux F(λ, z) (in
photons.cm−2.nm−1.s−1) at each altitude z for each wavelength
λ ranging from 1 nm to 250 nm such that
F(λ, z) = F∞(λ)e−τ (1)
The value of the flux at the top of the atmosphere is desig-
nated by the superscript∞. τ is the optical depth. It is computed
from:
τ =
∑
k
σk(λ)
∫ ∞
z
nk(z′) Chap(χ)dz′ (2)
σk are the wavelength dependant cross sections (as discussed
below) including the six species from the atmosphere model in-
dexed k, while nk is the neutral density at altitude z for each
species k. χ is the solar zenith angle. Chap(χ) is a Chapman
function which reduces to 1cos(χ) for small angles. At the pole,
we will take χ = 82◦ at zenith in order to compare with Galileo
data. We compute the emissions from Ganymede’s atmosphere
as seen from an outside observer, not as seen from the ground.
The emissions as ”seen” by the observer in the line of sight orig-
inate at different latitudes. This will be of course taken into ac-
count in the following computations.
We use the photoionization and photoexcitation cross sections
(σka) for several states of all the studied species to calculate their
respective production rates (Pak) which is defined as
Pak(z) =
∫
λ
nk(z)σka(λ)F(λ, z)dλ (3)
In the present study, we do not consider the electron and ion
precipitation from Jupiter’s magnetosphere. We therefore do not
take into account the magnetic configuration from Ganymede.
2.2.1. Solar UV flux
The energy input in our model is the solar UV flux. We need
some reliable data spanning a large part of the solar UV spec-
trum. We are indeed dealing with photoionization processes, in-
volving mostly the extreme UV (EUV,10-121 nm), as well as
photoexcitation and photodissociation processes, involving the
far UV (FUV, 122-200 nm) andmiddle UV (MUV, 200-300 nm).
As an example, the edge of photodissociation for the species O2
is around 242.5 nm.
Several solar UV flux models are in use in aeronomy or space
climate. Two reviews of the solar flux models have been recently
published (Lilensten et al. 2008; Lean et al. 2011). Therefore,
we will not enter this description here. We will use three dif-
ferent solar input fluxes which will be described latter on. In
the first step, in order to show the Ganymede’s ionosphere and
thermosphere emissions, we use the solar UV flux as measured
by recent space missions rather than a model. The data in the 27-
115 nm range come from the EUV Grating Spectrograph (EGS),
which is part of the Solar Extreme Ultraviolet Experiment (SEE)
onboard TIMED (Woods et al. 2005). This instrument has a
spectral resolution of 0.4 nm but the data are rebinned to 1 nm
for the present study. The 115-250 nm range is covered by the
SOlar Stellar Irradiance Comparison Experiment (SOLSTICE)
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instrument onboard the Solar Radiation and Climate Experiment
(SORCE), which also has a binsize of 1 nm (Rottman 2005). We
use version 10 data both for TIMED and for SORCE. Finally
the data in the 1-27 nm range come from the XUV Photometer
System (XPS) instrument onboard SORCE which is actually a
radiometer (with several broad bandpasses). The data are also
rebinned to 1 nm using those measurements which are processed
with an algorithm using CHIANTI spectral models (Woods et al.
2008). As those missions are Earth-located, we use a simple di-
lution law to estimate the flux at the jovian system. The solar
conditions in this study are quiet (F10.7 = 82).
2.2.2. Cross sections data
The main equatorial constituant is H2O: the total cross section
comes from Wu & Chen (1993). We used the results from Tan
et al. (1978) in order to infer the ionization and dissociative ion-
ization cross sections from the total absorption cross section. The
resulting photofragments are H2O+, OH+, H+ and O+. Wu &
Chen (1993) include also the photodissociation and photoexci-
tation cross sections for H2O. However, quantum yields for the
production of the O(1D) state from the H2O photodissociation
are uncertain.
van Dishoeck & Dalgarno (1984) summarizes all the cross
sections available for the radical OH. It includes the photoion-
ization cross section as well as the photodissociation cross sec-
tions.
For O and O2, the total photoabsorption cross sections come
from the AMOP database1 (for E ≤ 75 eV) and from Avakyan
et al. (1998) (for E ≥ 75 eV). We use the results from Lee et al.
(1977) in order to infer the photodissociation cross section for
O2: the two principal dissociative channels are indeed the fol-
lowing states O(3P) + O(3P) and O(3P) + O(1D) for the wave-
length range from 115 nm to 177 nm. Above 177 nm up to 242
nm, only the state O(3P) is produced. Below 115 nm down to 90
nm, the photodissociation process results mainly into the O(1S)
+ O(3P) states.
Menager et al. (2010) summarize eventually all the cross sec-
tions for H and H2.
3. Photolysis in Ganymede’s atmosphere
3.1. Photoionization
We will study five different cases with the geometries shown in
Fig. 2. The first case represents the spacecraft above the equator
looking to the nadir with a null solar zenith angle. Case 2 corre-
sponds to a nadir view at a latitude of 82◦, i.e. with a polar atmo-
sphere. Cases 3, 4 and 5 look in the same parallel direction (the
spacecraft is supposed not to spin): Case 3 is when the spacecraft
looks at the surface of the planet (limb viewing). Cases 4 and 5
look above the surface of the planet: the line of sight crosses all
the atmosphere from part to part, with the closest altitude being
respectively 10 and 263 km. In case 4, the line of sight intercept
the top of the atmosphere at 2500 km (2100 in case 5) and of
course leaves the atmosphere at the same altitude, noted -2500
km (resp. -2100 km).
3.1.1. Cases 1 and 2
The results of the photoionization in cases 1 and 2 are displayed
in Fig. 3. Not surprisingly, the production is smaller in the po-
1 see http://amop.space.swri.edu/
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Fig. 2. Geometry of the modeling. Cases 1 and 2 correspond to a nadir
view for both polar and equatorial region at noon. Cases 3, 4 and 5,
looking in the same parallel direction, correspond eventually to a limb
view. The red lines show the line of sight inside of the atmosphere. Case
5 corresponds to the same configuration as Galileo’s observations at the
closest altitude from Ganymede’s surface (i.e. 263 km).
lar region than at the equator because of the solar zenith angle
variation (0◦ at the equator and 82◦ at the pole). In both cases,
the maximum of ionization occurs at the ground, with an elec-
tron production of about 6 cm−3.s−1 at the pole where the main
ion is O+2 and 9 cm−3.s−1 at the equator where the predominantion is H2O+. At ground, the absorption maximizes at 8% leav-
ing most of the flux penetrating the ground. The albedo effect
might therefore be important: the effect of the reflected flux is
to increase the electron and ion productions. The albedo of the
pure ice is about 50% for the FUV range (Hapke et al. 1981).
However, since Ganymede’s ground is much darker than pure
ice due to the mixture of organic and mineral debris with the ice,
it is very likely that the albedo is much smaller than that of pure
ice, less than 3% for the FUV range (Hall et al. 1998). Therefore,
the albedo effect will be neglected in the following.
For the equatorial region, it is quite interesting to notice that the
main contribution for the production rates of OH+ and O+2 arenot from the parent species OH and O2, but from the photodis-
sociation of water.
3.1.2. Cases 3, 4 and 5
The results of the photoionization in cases 3, 4 and 5 are dis-
played in Fig. 4. The atmosphere is the polar one projected along
the line of sight: at each point of the line of sight, the altitude is
recomputed and the correct atmosphere is considered. In case 3,
the line of sight crosses the atmosphere and is stopped at ground.
As for cases 1 and 2, the flux is far of being absorbed when it
reaches the ground. Above the ground, the electron production
is larger than in the nadir case because the solar flux crosses a
larger layer of column density. At ground, it is the same since
the computation point is the same in cases 2 and 3. The case is
very different when the spacecraft looks above the ground (pan-
els b and c). The line of sight enters the atmosphere at 2500 km
altitude in case 4 (2100 in case 5) and leaves it at 2500 km in the
opposite direction compared to the point of closest approach in
case 4 (2100 in case 5). Therefore, in Fig. 4 b and c, the altitude
go from -2500 to 2500 km in case 4 (-2100 to 2100 in case 5).
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Fig. 3. Production rates for all ion species and the electron production
rate for both regions and nadir viewing: the equatorial one is displayed
in the upper panel (case 1) while the polar one is in the bottom panel
(case 2).
In both cases, the electron and ion production maximize where
the atmosphere is the densest, i.e. at the closest approach to the
ground (10 km in case 4 and 263 km in case 5). If the atmosphere
was dense, the profiles would not be symmetric: there would be
a maximum of production after which the solar flux would be
so extinct that the production would quickly vanish. However,
the atmosphere is so thin at Ganymede that the extinction is very
small. In case 4, it maximizes between 60 and 80 nm due to the
absorption of dioxygen at low altitude. The upper value of this
absorption is about 25 %. A secondary peack of absorption oc-
curs at 150 nm due to the the photoexcitation of the dioxygen,
with a value of 13% for the absorption. In case 5, the extinction
maximizes at 70 nm due to the absorption of dihydrogen at high
altitude. The upper value of this absorption is about 0.8 %. The
effect on the ion and electron production is straighforward and
can be seen in middle and bottom panels of Fig. 4. In case 4,
there is a very well identified peak in the production while the
production profile is almost flat in case 5.
3.1.3. Comparison with measurements
Galileo encountered Ganymede on June 27th 1996, the electron
density was measured by the Plasma Wave Science (PWS) in-
strument onboard (Gurnett et al. 1996). This observation corre-
sponds to the case 5 above. In order to retrieve the electron den-
sity from our productions, we consider a steady state. At each
altitude, there is one dominant ion: for the polar region, at the
Fig. 4. Production rates for all ion species and the electron production
rate in cases 3 (upper panel), 4 (middle panel) and 5 (bottom panel). For
a description of the geometry, see Fig. 2.
altitude of Galileo observation (above 260 km), H+2 is clearlythe predominant ion (see Fig. 4 panel c). Therefore, our model
considers only the following reaction H+2+e−→2H with a coeffi-
cient rate of 2.3.10−7(300/T)0.4 cm3.s−1, where T is the electron
temperature (Florescu-Mitchell & Mitchell 2006). This kind of
reaction, known as the principal means of ions recombination
in the ionosphere, is more realistic than the simple recombi-
nation of H+2 (Banks & Kockarts 1973). The electron tempera-ture is not provided by the atmospheric model. It is necessarily
larger (or equal) than the neutral temperature. Using a first bot-
tom value for the electron temperature equal to the neutral tem-
perature (100 K), we find an electron density of 156 cm−3. This
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is very close to Galileo measurements (about 200 cm−3). Using
a value of 1000 K one find an electron density of 247 cm−3.
This is still in the same range as the measurement. However, we
stress that we do not take into account the electron precipita-
tion in Ganymede’s atmosphere which necessarily enhance the
density values. This good agreement validates our approach and
allows computing the photoexcitation and the resulting atmo-
spheric emissions with some confidence.
3.2. Photoexcitation and atmospheric emissions
Similarly excitation rates for several states for the six species
studied in this work are computed. These results for both regions
are displayed in Fig. 5 for cases 1 and 2 and in Fig. 6 for the 3 re-
maining cases. Since the atmosphere is very tenuous, it is likely
that most of the deactivation will be through emissions and not
through chemical reactions. Therefore, in our simple approach,
the emissions are directly proportional to excitations. These re-
sults are summarized for all cases in Table 1. The deactivation of
the O(1S) state creates the green line at 557.7 nm, with a branch-
ing ratio of 0.90 and a UV emission at 297.2 nm for the remain-
ing 10% (Slanger et al. 2006). The green line deactivation creates
the oxygen O(1D) state. This state is also created by photodis-
sociation of H2O and O2 and deactivation to the ground state
producing the red line at 630 nm. This explains why, for cases
1 and 2 (nadir view), the red line intensity is larger at the equa-
tor than at the pole contrarly to the green line: the source at the
equator is mainly water, which produces no green line emission
while the source at the pole is atomic oxygen which produces
both emission. The red line emission through water excitation is
only active with the Ly α input line (Wu & Chen 1993). The first
excitation band of the radical OH produces a set of continuous
emissions ranging from 260 to 410 nm (through the deactivation
of OH(A2Σ+) to OH(X2Π)).
The main result is that the red line is quite bright. Its intensity is
about 30 R along the line of sight at the equator and about half
this value at the pole in nadir viewing. These values are still close
to each other in spite of the neutral atmosphere differences. This
is due to the fact that there are several sources, one of them active
at the equator (water dissociation) and one at the pole (dioxygen
dissociation). To the contrary, emission from the deactivation of
OH(A2Σ+) to OH(X2Π) is much larger at the equator (≈140 R)
where it is coming from the dissociation of the water than at
the pole where this source is almost totally absent. However, the
ground reflection of the Sun light prevents the nadir observation
of the visible features.
For a spacecraft looking from the side, the emissions are bigger
because the emission comes from a larger slab of atmosphere. In
case 3, where the line of sight crosses the ground, the red line
emissions intensity is about 100 R. In case 4, it increases to 312
R. These values are detectable by current space instrumentation.
At higher altitude however, emission strongly decreases because
the density decreases to reach 0.07 R in case 5. This is of course
due to the quasi total extinction of the oxygen.
4. Comparison with several solar UV models
In the frame of space weather, the characterization of the solar
UV variability is a key problem. As explained before, huge ef-
forts have been made in the past to provide some reliable models
for aeronomy and space climate. Here we present a comparison
of the electron density as calculated with three different solar
flux inputs (up to 102.5 nm, edge of the photodissociation for all
considered species). The first one, based on space missions, was
Fig. 5. Excitation rates for neutral species for both regions and nadir
viewing: the equatorial one is displayed in the upper panel (case 1)
while the polar one is in the bottom panel (case 2).
Table 1. Emission intensities in Rayleigh
Case OH(A2Σ+) O(1D) O(
1S)
(Green line)
O(1S)
(297.2 nm) H(n=2)
1 139.7 29.78 9.2 10−3 0.6 10−3 0.36
2 8.10−3 17.5 0.09 0.01 2.10−5
3 0.03 101.5 0.51 0.06 8.10−5
4 0.1 312 1.42 0.36 0
5 0.01 0.07 0 0 0
previously described. The second one is a reconstruction of the
full EUV solar flux spectrum from the observations of only two
passbands. The first one comes from the Large Yield Radiometer
(LYRA) onboard PROBA2 (Hochedez et al. 2006), the zirco-
nium channel measuring the solar irradiance from 1 to 20 nm.
The second one comes from the EUV Sensor (EUVS) onboard
GOES-14 (Viereck et al. 2007), dedicated to the Ly α line. The
reconstruction method is described in Cessateur et al. (2011),
which is basically a linear combination of the two passbands. A
linear regression trained over more than six years of data is in-
deed used to determine the coefficient. In order to compare with
previous approaches, we also show the results with a solar flux
model widely used in planetary aeronomy: the HEUVAC model
(Richards et al. 2006) for the same day as the measurements de-
scribed above (F10.7 and its average over 81 days are both close
to 82). The three fluxes are shown in Fig. 7. The differences be-
tween the reconstructed and the measured fluxes are very small.
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Fig. 6. Excitation rates for neutral species for side viewing in cases 3
(upper panel), 4 (middle panel) and 5 (bottom panel).
More important : the precision is better than the standard devi-
ation of the measured flux. The HEUVAC model is quite differ-
ent at several wavelengths. This is partly due to the fact that the
database on which it is built is sparce. Let’s mention also that
both models (reconstruction and HEUVAC) are empirical mod-
els aimed at evolving in the future.
The resulting electron production profiles are shown in Fig. 8
for case 1 only: the results are not different in the other cases.
It is not surprising that the profiles coming from the direct so-
lar flux measurement (hereafter called ”reference”) and the one
from the reconstruction of the solar flux are hardly distinguish-
able. HEUVAC allows computing an electron production which
remains reasonably correct. The difference with the reference
Fig. 7. Solar spectrum for the three considered solar inputs: the mea-
sured flux is displayed in black while the reconstructed one is in blue.
Finally, the solar spectra from the HEUVAC model is in red.
Fig. 8. Electron production profiles along the line of sight of the space-
craft in equatorial condition (case 1) with the 3 solar inputs. The black
line is the profile computed using directly the measured solar flux as
shown in Fig. 3. The red line corresponds to the profile computed with
the HEUVAC model while the blue diamond line refers to the profile as
computed with the reconstructed flux.
profile is about 30% at 800 km. However, the electron density is
roughly a square root of the production so that the difference on
the density would decrease significantly.
5. Conclusions
In this paper, we have explored the effect of the UV solar electro-
magnetic flux on the atmosphere of Ganymede. We have shown
that the atomic oxygen red line is bright enough to be easily
monitored by a space experiment. A simple chemistry model al-
ready allows retrieving the order of magnitude of the electron
density. Our work shows also that in future Ganymede space
missions or actually any planetary atmospheric mission, there
is no need for a large spectrograph to observe the full input so-
lar flux. It will be sufficient to observe a set of lines or pass-
bands with no degradation of the modeling of the atmospheric
response. Let’s mention the fact that we used Ly α in the present
paper only because it was available at the same time as LYRA
measurements. In future experiments, other bands or lines that
are easier to monitor can be chosen. While the degradation of
G. Cessateur et al.: Photoabsorption in Ganymede’s atmosphere 7
instruments is inevitable, a robust empirical model should as-
sure a correct reconstruction of the UV flux for the forthcoming
solar cycle. High spectral resolution is clearly not needed in this
study here since the whole UV range is fully integrated.
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